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Re´sume´ de la the`se
Les conditions physiques et chimiques des premie`res e´tapes de la formation stellaire
sont propices a` la formation de mole´cules complexes organiques a` base de carbone, oxy-
ge`ne et azote qui pourraient eˆtre les pre´curseurs des espe`ces pre´biotiques de´couvertes
dans les me´te´orites. Des e´tudes sugge`rent que cette complexite´ de´marre avec des re´ac-
tions chimiques sur les grains interstellaires et l’e´vaporation des espe`ces forme´es dans la
re´gion chaude de l’e´toile en formation. Par ailleurs le lancement de l’Observatoire Spatial
Herschel (HSO) et la mise en route de l’interfe´rome`tre ALMA (Atacama Large Millimeter
Array), permettent des e´tudes ine´dites a` haute re´solution spectrale et/ou spatiale dans
les domaines submillime´triques et du te´rahertz. Ainsi de nombreuses mole´cules peuvent
eˆtre e´tudie´es avec une sensibilite´ ine´gale´e sur une large gamme spectrale. Cependant,
les donne´es spectroscopiques pre´cises permettant d’identifier les mole´cules complexes qui
nous inte´ressent sont parfois manquantes principalement a` cause des difficulte´s lie´es a` la
mesure et a` l’analyse de leurs spectres de laboratoire.
Durant cette the`se je me suis inte´resse´e plus particulie`rement aux isotopologues des
mole´cules complexes, aussi bien d’un point de vue spectroscopique qu’astrophysique.
L’e´tude des abondances de ces isotopologues (deute´re´s, 13C...) dans le milieu interstellaire
peut fournir des informations visant a` comprendre les chemins re´actionnels qui conduisent
a` la complexite´ mole´culaire et ainsi contribuer a` contraindre leur formation afin de de´-
terminer si elle a lieu en phase gazeuse ou sur les grains. Dans une premie`re partie, je
pre´senterai les notions essentielles a` la compre´hension et la cohe´sion des deux composantes
(spectroscopie de laboratoire et observations astrophysiques) ainsi que les diffe´rents ou-
tils utilise´s lors de ces e´tudes ; j’introduirai alors les diffe´rents types d’observations en
radioastronomie. Dans une seconde partie, je de´velopperai les e´tudes mene´es sur les iso-
topologues de deux mole´cules complexes organiques (l’e´thanol 13C et le glycolalde´hyde
deute´re´) ayant un inte´reˆt astrophysique. Ces e´tudes ont de´bute´ d’un point de vue spec-
troscopique, avec (i) les mesures du spectre en laboratoire, et (ii) la de´termination des
parame`tres caracte´ristiques des diffe´rents isotopologues. Ces travaux ont mene´ a` la re´alisa-
tion d’un spectre synthe´tique, ayant pour but de re´aliser une identification dans le milieu
interstellaire (MIS). Ces e´tudes ont continue´ d’un point de vue astrophysique avec la re-
cherche des mole´cules e´tudie´es en laboratoire dans des re´gions de formation stellaire. J’ai,
dans un premier temps, effectue´ des tentatives de de´tection a` partir des releve´s spectraux
existants : ceux-ci ont permis d’e´tablir des limites de de´tection de nos mole´cules et ont mis
en e´vidence quelques raies qui pourraient correspondre aux espe`ces recherche´es. Puis j’ai
re´alise´ mes propres observations afin de tenter de confirmer la de´tection et de montrer de
possibles diffe´rences d’abondance entre les isotopome`res. Je terminerai en ouvrant sur les
perspectives pour des observations futures et pour des de´veloppements ulte´rieurs, base´s
sur ce travail.

vAbstract
The physical and chemical conditions of the first stages of star formation are favourable
for the formation of complex organic molecules containing carbon, oxygen, and nitrogen
which could be the precursors of the prebiotic species discovered in meteorites. Studies
suggest that this complexity begins with chemical reactions on interstellar grains and the
subsequent evaporation of the species formed on these grains in the warm core region of
the forming star. Recently, the Herschel Space Observatory (HSO) and the ALMA inter-
ferometer have begun to make available new sensitive high spectral and/or high spatial
resolution studies in the submillimetre and terahertz domains. Thus many molecules can
now be studied with unequalled sensitivity over a wide spectral range. However, accurate
spectroscopic data necessary to identify some of the complex molecules which interest
us are missing because of the difficulties in measuring and especially in analysing their
laboratory spectra.
During my thesis I have been particularly interested in the 13C and deuterated iso-
topologues of complex molecules, both from a spectroscopic and from an astrophysical
point of view. The study of the abundances of these isotopologues in the interstellar me-
dium could supply information to help us to understand reactions pathways which lead
to molecular complexity and determine which reaction take place in the gas phase and
which on grains.
First of all, I will present the notions useful to understand this work linking molecular
spectroscopy and radioastronomy as well as the tools used ; also I will introduce the dif-
ferent instruments available for observations.
Secondly, I will detail the work carried out on 13C-substituted ethanol and deuterated gly-
colaldehyde, two complex organic molecules of astrophysical interest. The work involved
laboratory measurements and analysis leading to a set of molecular parameters used to
subsequently produce predictions of astrophysical spectra for the studied species, under
the physical conditions of the astrophysical objects of interest. These synthetic spectra
were compared with existing spectral surveys of star-forming regions thus identifying se-
veral candidate lines that were unfortunately too limited to prove detection ; they also
allowed the estimation of maximum abundances for all species.
Then I will describe our own observations taken with the aim of confirming the detections
and showing possible abundance differences between different isotopomers of each isoto-
pologue. Finally I will give perspectives for future observations and further developments
based on this work.
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Pre´sentation ge´ne´rale
Les nuages diffus et mole´culaires du milieu interstellaire, berceaux de formation des
e´toiles, contiennent du gaz et des poussie`res. Le gaz est principalement forme´ d’hydro-
ge`ne atomique mais aussi d’hydroge`ne mole´culaire. De nombreuses mole´cules complexes
(contenant hydroge`ne, carbone, azote et oxyge`ne) ont e´te´ e´galement de´tecte´es dans le
milieu interstellaire. Une hypothe`se aujourd’hui admise met en jeu le roˆle catalytique des
grains interstellaires (forme´s d’un noyau de carbone ou de silicate et e´ventuellement d’un
manteau de gaz condense´ sous forme de glace) dans la formation des mole´cules. Notam-
ment, parmi ces mole´cules il existe des Mole´cules Organiques Complexes, pre´curseurs de
mole´cules pre´biotiques. Cependant, les chaˆınes re´actionnelles conduisant a` la formation
des mole´cules complexes restent largement non e´lucide´es.
Les mole´cules e´mettent, dans le milieu interstellaire, des signatures spectrales qui leur
sont propres et que l’on peut e´tudier via des radio-te´lescopes a` antenne unique ou interfe´-
rome´triques. A partir des donne´es recueillies, il est possible de de´terminer les abondances
et/ou de tracer des cartes de la distribution spatiale des mole´cules en fonction de l’in-
tensite´ de leur e´mission, et donc de comparer les diffe´rentes mole´cules entre elles pour en
de´duire leurs abondances relatives et les comparer aux pre´dictions des mode`les chimiques
actuels afin de determiner leurs chemins de formation.
La spectroscopie de laboratoire fournit entre autre la fre´quence des transitions et leur
intensite´, elle se re´ve`le ainsi indispensable pour identifier les diffe´rentes mole´cules, de´ter-
miner leur abondance ou encore mesurer les proprie´te´s du milieu ou` elles se forment. Se
spe´cialiser dans cette discipline est ne´cessaire pour e´tudier les mole´cules complexes or-
ganiques car leur densite´ spectrale e´leve´e re´sulte souvent d’une asyme´trie de la mole´cule
et/ou d’un mouvement interne de faible e´nergie, comme de´crit dans le Chapitre 1. De
plus, pour pouvoir identifier les raies de faible intensite´ dans un spectre astrophysique, il
est ne´cessaire de disposer des spectres des isotopologues, mais e´galement de connaˆıtre les
spectres rotationels de ces mole´cules, dans leur premier e´tats de vibrations ou de torsions.
Or, les donne´es spectrales pre´cises pour les mole´cules complexes organiques qui nous inte´-
ressent, sont largement manquantes a` cause des difficulte´s lie´es a` la mesure et a` l’analyse
de leurs spectres de laboratoire : rarete´ de spectrome`tres fonctionnant dans la gamme
THz, existence d’isome`res, rotation interne des groupes me´thyle, e´tats de vibration et de
torsion de faible e´nergie, etc.
Cette the`se comporte donc deux composantes : une partie de spectroscopie mole´culaire
de laboratoire, et une partie observationnelle. Ces deux disciplines, pourtant comple´men-
taires, sont souvent dissocie´es dans les laboratoires et ignorent parfois les concepts propres
qui caracte´risent l’autre. C’est pourquoi dans une premie`re partie je pre´senterai les no-
tions essentielles a` la compre´hension et la cohe´sion des deux composantes.
Dans le premier chapitre, je de´finirai les Mole´cules Organiques Complexes (MOC),
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puis j’e´voquerai le cycle de la matie`re menant a` la formation des e´toiles et des mole´cules.
Paralle`lement je poserai les notions de base de la spectroscopie mole´culaire et notamment
de la spectroscopie de rotation utilise´e lors de cette the`se. Enfin je pre´senterai l’importance
et le roˆle des isotopologues.
Le Chapitre 2 pre´sentera les me´thodologies et outils utilise´s. Je commencerai d’abord
d’un point de vue spectroscopique, avec les laboratoires effectuant des mesures dans les
gammes de fre´quence qui nous inte´ressent ainsi que les bases de donne´es qu’ils ont mises
en place. Je terminerai cette partie avec les outils d’ajustement quantique dont j’ai appris
a` me servir. Dans la seconde partie de ce chapitre, plus oriente´e vers les observations,
j’introduirai les diffe´rentes me´thodes d’observation ainsi que leurs contraintes. Pour finir,
je de´crirai les outils de re´duction de donne´es et d’analyses observationnelles.
La seconde partie de cette the`se porte sur les mole´cules que j’ai e´tudie´es, tout d’abord
d’un point de vue spectroscopique puis astrophysique.
Dans le chapitre 3, je pre´senterai le travail re´alise´ sur les mono-substitutions 13C de
l’e´thanol sous sa forme trans (CH133 CH2OH et
13CH3CH2OH). Les mesures de laboratoire
ont e´te´ re´alise´es a` Cologne en Allemagne et ont permis la de´termination des parame`tres
caracte´ristiques des deux mole´cules menant a` la re´alisation d’un spectre synthe´tique sur
une large gamme de fre´quence. Aucune identification de ces isotopologues dans le milieu
interstellaire n’a pour l’heure e´te´ effectue´e, j’ai donc mene´ une investigation sur les sources
ou` la mole´cule parente a e´te´ observe´e afin de tenter une premie`re de´tection.
Les substitutions deute´re´es du glycolalde´hyde (DOCH2CHO, HOCHD-CHO et HOCH2-
CDO, ainsi qu’une substitution doublement deute´re´e HOCHD-CDO) ont e´galement e´te´
e´tudie´es et leurs e´tudes seront de´veloppe´es dans le Chapitre 4. Ici aussi l’investigation a
e´te´ double : mesures spectroscopiques puis tentative de de´tection dans le milieu interstel-
laire.
Enfin, je concluerai avec une synthe`se des re´sultats obtenus et les perspectives de cette
the`se au Chapitre 5. L’annexe A de´taillera les notions de transfert radiatif, et l’annexe B
recensera les publications e´crites au cours de cette the`se.
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The diffuse and molecular clouds of the interstellar medium, cradle of star formation,
contain both gas and dust. The gas is mainly constitued of atomic and molecular hydrogen.
Many complex molecules (containing hydrogen, carbon, nitrogen and oxygen) have also
been detected in the interstellar medium. An accepted hypothesis for the formation of
these molecules involves the catalytic role of the interstellar grains (composed of a carbon
or silicate core, and an icy coating of condensed gases). However the reaction chains
leading to the formation of the complex molecules are not yet entirely clear.
Molecules have their own spectral signatures, which can be studied in the interstellar
medium by radio telescopes single-dish or interferometers. From collected data, it is pos-
sible to determine the abundances and/or to draw maps of the spatial distribution of each
molecule according to the intensity of its emission and thus to compare different species
in order to deduce their abundance ratios, and compare them with prediction of chemical
models to constrain formation pathways.
A knowledge of spectroscopy is necessary to identify the different molecules, determine
their abundance and hence deduce the properties of the medium where they form. A high
degree of speciality is necessary because of the high spectral density, which often results
from an asymmetry of the molecule and/or from an internal movement of low energy,
as described in chapter 1. Furthermore, to be able to identify weak lines in an astrophy-
sical spectrum, it is necessary to have the spectra of different isotopic species as well as
to know the rotational spectra of these molecules in their first vibrational or torsional
states. Precise spectral data for many of the complex organic molecules which interest us,
are missing because of the difficulties in the measurement and analysis of their laboratory
spectra : scarcity of sensitive wideband molecular spectrometers in the THz range, presence
of several isomers, internal rotation of the methyl groups, vibration and tortional states
of low energy, etc.
This thesis contains two broad components : laboratory spectroscopy and astrophysical
observations. These two domains are complementary but are often studied separately which
can lead to a lack of understanding of constraints, priorities and fundamental principles
on both sides. For this reason I will present the essential notions in the understanding of
each component and the links between them, in the first part of my thesis.
In the first Chapter, I will define what is meant by Complex Organic Molecule and then
explain rapidly the cycle of matter leading to star formation and associated production of
these molecules. I will also describe the notions of molecular spectroscopy in particular
rotational spectroscopy used for this thesis. Finally I will present the importance and the
role of isotopologues.
Chapter 2 will present methodologies and tools used. Firstly from a spectroscopic point
of view, presenting the experimental setups of two collaborating laboratories and the data
bases that collect the final results. I will finish this section with a description of the spec-
troscopic fitting process which I learnt to use during my thesis. Secondly, I will introduce
the different methods of observations and their constraints. To complete this chapter, I
will describe the reduction tools and observational analysis.
4 Pre´sentation ge´ne´rale
The second part of this thesis concerns the molecules studied, first from a spectroscopic
point of view, then from an astrophysical one.
In chapter 3, I will present the work done on the two monosubstituted 13C ethanol iso-
topologues (CH133 CH2OH and
13CH3CH2OH). The laboratory measurements were carried
out in Cologne in Germany and allowed the determination of the characteristic parame-
ters of both molecules used for to the calculation of synthetic spectra over a wide range
of frequencies. No identification of these isotopologues had been made in the interstellar
medium. I hence carried out observational investigations to look for these isotopologues
in sources in the interstellar medium where the main isotopologue had been previously
detected.
The monodeuterated substitutions of glycolaldehyde (DOCH2CHO, HOCHD-CHO and
HOCH2-CDO), and a doubly deuterated substitution (HOCHD-CDO), were also studied
as described in Chapter 4 (carried out in Lille). Here also the investigation was twofold :
laboratory spectroscopic measurements then a search for best candidate lines in the ISM.
I will conclude with the results obtained and the perspectives of this thesis in Chapter
5. Appendix A will detail the notions of radiative tranfer, and appendix B will list publi-
cations written during this thesis.
Premie`re partie
SPECTROSCOPIE DE
LABORATOIRE
VS ASTROPHYSIQUE

Chapitre
1
Introduction
Sommaire
1.1 Mole´cules complexes organiques . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 7
1.1.1 Mole´cules complexes, organiques et pre´biotiques . . . . . . . . . . . 7
1.1.2 Inte´reˆt astrophysique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 9
1.2 La spectroscopie mole´culaire . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 14
1.2.1 Introduction . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 14
1.2.2 Spectre de rotation des mole´cules diatomiques . . . . . . . . . . . . 16
1.2.3 Spectre de rotation des mole´cules polyatomiques . . . . . . . . . . . 19
1.3 Inte´reˆt des isotopologues . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 23
1.4 Objectifs de cette the`se . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 24
1.1 Mole´cules complexes organiques
Depuis plus de vingt ans, le nombre de mole´cules complexes organiques (MCO) de´cou-
vertes dans le milieu interstellaire ne cesse de croˆıtre, apportant avec lui une complexite´
toujours plus grande des mole´cules identifie´es. Non seulement a` cause de la taille de ces
mole´cules qui contiennent de plus en plus d’atomes, mais surtout de par la difficulte´ de
de´terminer avec certitude leurs voies de formation.
Que signifie exactement ”mole´cules complexes organiques” et pourquoi cherche-t-on a` les
e´tudier ?
1.1.1 Mole´cules complexes, organiques et pre´biotiques
Complexes :
Les mole´cules peuvent eˆtre conside´re´es comme simples ou complexes, en fonction du
nombre d’atomes qui les composent. En radio astronomie, une mole´cule est conside´re´e (ar-
bitrairement) comme complexe lorsque qu’elle contient au minimum six atomes (Herbst &
van Dishoeck 2009). Ces mole´cules sont principalement compose´es de Carbone C, d’Hy-
droge`ne H, d’Oxyge`ne O et d’Azote N (graphe`ne Cn, cyanure CN−, etc). Ces mole´cules
sont en ge´ne´ral faciles a` former sur Terre mais difficiles a` cre´er dans les conditions ex-
treˆmes du milieu interstellaire (tre`s basses tempe´ratures et faibles densite´s, meˆme dans
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des milieux conside´re´s comme denses).
Organiques :
Une mole´cule est dite organique si elle est constitue´e (i) d’un squelette carbone´ et tre`s
souvent (ii) d’un groupe fonctionnel.
(i) Un atome de carbone posse`de quatre e´lectrons sur sa dernie`re couche de valence, donc
il peut s’associer avec quatre autres atomes. Les atomes de carbone peuvent aussi se lier
entre eux et ainsi constituer une chaˆıne dite carbone´e. Plusieurs types de chaˆınes peuvent
ainsi eˆtre cre´e´es :
- si les atomes de carbone sont ac-
croche´s les uns a` la suite des autres,
il s’agit d’une chaˆıne carbone´e li-
ne´aire.
- si, de la chaˆıne carbone´e principale
partent une ou plusieurs ramifica-
tions, il s’agit d’une chaˆıne ramifie´e.
- si la chaˆıne line´aire se replie sur
elle-meˆme et forme ainsi une boucle,
il s’agit d’une chaˆıne cyclique.
C.f. Figure 1.1. Figure 1.1 – Exemples de chaines carbone´es
(ii) En plus des atomes d’hydroge`ne, la chaˆıne carbone´e des mole´cules organiques
porte d’autres atomes organise´s ge´ne´ralement en groupements spe´cifiques, qui sont appe-
le´s groupements fonctionnels. Chacun de ces groupes d’atomes donne a` la mole´cule sur
laquelle il se trouve, des proprie´te´s chimiques particulie`res.
Figure 1.2 – Exemple de groupes fonctionnels
Une mole´cule organique est faite a` base de carbone et le corps humain contient diffe´-
rents types de mole´cules organiques dont les protides, les glucides, les lipides, les acides
nucle´iques et les vitamines. Cependant, contrairement a` une ide´e pre´conc¸ue, mole´cule
organique ne signifie pas force´ment matie`re vivante. En effet, de telles mole´cules sont pre´-
sentes dans les sous-produits du plastique comme la me´lamine (C3H6N6) ou encore dans
l’ensemble des produits pe´troliers comme les hydrocarbures (propane : C3H8).
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Pre´biotiques :
Les mole´cules pre´biotiques sont quant a` elles, de´finies comme les mole´cules implique´es
dans les processus menant a` l’origine de la vie. Ces types de mole´cule ont des e´le´ments
structurels en commun avec ceux trouve´s dans des organismes vivants sur Terre et sont
aussi appele´es ”mole´cules d’inte´reˆt biologique” comme le formalde´hyde (H2CO).
1.1.2 Inte´reˆt astrophysique
L’espace interstellaire n’est pas vide, il est compose´ en re´alite´ :
• a` 99% d’atomes et de mole´cules gazeuses, neutres ou ionise´es. Ce gaz
interstellaire est compose´ principalement d’hydroge`ne, mais e´galement d’he´lium, de car-
bone, d’oxyge`ne, d’azote, et meˆme de me´taux comme le silicium.
• a` 1% de grains de poussie`res : particules solides compose´es d’un noyau
de carbone, d’oxyge`ne, de silicium, de fer, de magne´sium, et recouvertes d’un manteau de
glace d’eau, CO, CO2, CH3OH, NH3 (principalement).
La matie`re interstellaire se pre´sente sous forme de nuages dans lesquels la plupart de la
masse se concentre en nuages atomiques ou mole´culaires, alors que le volume autour est
rempli par du gaz chaud ionise´. Les nuages mole´culaires sont capables de re´sister a` la
force de gravite´ qui devrait les faire s’effondrer sur eux-meˆmes. Plusieurs processus in-
terviennent pour assurer une relative stabilite´ ; les e´toiles proches re´chauffent le gaz des
nuages, ce qui se traduit par une agitation des mole´cules donc par une force de pression
interne qui permet de re´sister a` la gravite´. Le nuage n’est pas immobile mais tourne sur
lui-meˆme, donc les mole´cules de gaz sont soumises a` une force centrifuge qui les empeˆche
de tomber vers le centre du nuage. Enfin, le champ magne´tique interstellaire et la turbu-
lence sont e´galement a` l’origine de forces qui contribuent a` la stabilite´ de ce nuage.
Cycle de la matie`re :
L’e´volution du milieu interstellaire est directement lie´e a` celle des e´toiles et ils inter-
agissent tous deux dans un cycle perpe´tuel de renouvellement de la matie`re :
Les e´toiles naissent a` l’inte´rieur des nuages de gaz et de poussie`re. Dans un premier temps,
lorsque le gaz du nuage atomique devient suffisamment dense, l’hydroge`ne se combine en
mole´cules H2, il est alors appele´ nuage mole´culaire. Puis la matie`re contenue dans le nuage
se condense sous l’effet de la gravite´. Lorsque le nuage s’effondre sur lui-meˆme, la matie`re
se fragmente et se contracte, formant ainsi plusieurs cœurs pre´stellaires. La tempe´rature
et la pression ne cessent d’augmenter au sein de chaque cœur, les gaz s’ionisent et forment
un plasma, c’est alors que commencent les re´actions thermonucle´aires. Il se de´gage alors
une telle e´nergie que l’e´toile naissante cesse de se contracter, atteignant un e´tat d’e´qui-
libre stationnaire, elle se met a` briller. Lors des premiers stades de sa vie, l’e´toile bruˆle
l’hydroge`ne qui la compose et le transforme en he´lium. Lorsque sa re´serve d’hydroge`ne est
e´puise´e, l’he´lium commence a` son tour a` se consumer et ainsi de suite avec tous les autres
e´le´ments cre´e´s successivement (carbone, oxyge`ne, silicium et fer). Mais la fusion du fer
est impossible car elle consomme plus d’e´nergie qu’elle n’en produit. Ce n’est que lorsque
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tout le ”carburant” atomique a e´te´ consume´ que la fusion s’arreˆte. Plus rien ne s’oppose a`
la gravitation et l’e´toile se comprime. L’e´nergie diminue et donc la tempe´rature baisse. Le
noyau s’effondre sur lui-meˆme et l’atmosphe`re qui l’entoure se dilate. L’e´toile grossit alors
pour devenir une ge´ante rouge. Si l’e´toile a une masse suffisamment importante (>2 M)
celle-ci explose : son noyau se contracte brutalement et la matie`re contenue dans l’en-
veloppe de l’e´toile est expulse´e dans le milieu interstellaire, l’e´nergie disponible permet
e´galement de cre´er les e´le´ments plus lourds que le fer (l’argent, l’or, le cuivre, le nickel,
etc), complexifiant ainsi les e´le´ments pre´sents dans le milieu. De plus les mate´riaux expul-
se´s lors de l’explosion vont continuer a` se disperser et s’e´loigner de leur point d’origine,
ils vont donc pouvoir par la suite eˆtre re´injecte´s dans le milieu interstellaire environnant,
berceau d’une nouvelle formation stellaire (c.f. figure 1.3).
Figure 1.3 – Naissance, vie et mort d’une e´toile. Cre´dits : R.Rutterkamp 99
Formation stellaire :
La formation stellaire est importante pour la complexite´ chimique, mais plus pre´ci-
se´ment c’est lors de la phase proto-stellaire que les mole´cules complexes organiques se
forment. Il est donc utile de rappeler ici les processus mis en jeu : nous avons explique´
pre´ce´demment, que c’est a` partir de la matie`re contenue dans les cœurs denses d’un nuage
interstellaire, que se forment les proto-e´toiles. Comme le montre la figure 1.4, une fois la
stabilite´ rompue, les nuages mole´culaires (Figure 1.4, (a)) se fragmentent en plusieurs
objets denses (n ≥ 104 cm−3) et froids (T < 30 K), appele´s cœurs denses (b). Au fur et
a` mesure de la compression, la densite´ augmente dans chacun des blocs, en conse´quence,
une nouvelle se´rie de fragmentations commence ou` chacun de ces blocs se subdivise a` son
tour en nuages plus petits et plus denses. Cette succession de divisions donne naissance,
a` partir d’un nuage ge´ant, a` une grande quantite´ de fragments. Ces blocs deviennent
inde´pendants de l’ensemble et commencent a` se contracter lentement jusqu’a` atteindre
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un e´tat d’e´quilibre instable, on parle alors de cœur pre´-stellaire (c). Lors de cette phase
pre´-stellaire, la surface des grains de poussie`re est progressivement enrobe´e d’un man-
teau de glace. Des mole´cules telles que le CO se collent facilement a` ces manteaux, ou`
elles peuvent mener a` la formation d’autres mole´cules telles que le formalde´hyde (H2CO)
et le me´thanol (CH3OH, Menten et al. (1988) et Shalabiea & Greenberg (1994)), par
additions successives d’hydroge`ne atomique. Puis chaque cœur pre´-stellaire devient gravi-
tationnellement instable, et subit une phase d’effondrement car la gravite´ de´passe a` la fois
la pression thermique, magne´tique et de turbulence. C’est alors qu’un embryon stellaire
hydrostatique se forme au centre et augmente sa masse en accre´tant le gaz de l’enve-
loppe en effondrement ; une protoe´toile est ne´e, appele´e aussi objet de Class 0 (d)(e.g.
di Francesco et al. (2007); Ward-Thompson et al. (2007)). La matie`re s’accre`te autour
de cette protoe´toile, formant ainsi un disque au cœur de l’enveloppe, cette phase dure
environ 104 a` 105 ans. De plus, lorsque la masse de cette protoe´toile devient supe´rieure
a` la masse de l’enveloppe, on conside`re alors un objet de Classe I. Ces objets de classe 0
et I sont e´galement caracte´rise´s par la pre´sence de jets supersoniques et de flots plus ou
moins collimate´s. Au fur et a` mesure, l’enveloppe re´siduelle diminue, le disque s’aplatit.
La protoe´toile entre alors dans une phase dite ”T Tauri” (ou Classe II) ou` les objets ont
peu ou pas d’enveloppe mais posse`dent un disque protoplane´taire de´veloppe´ (e), ce qui
donnera naissance a` un syste`me plane´taire gravitant autour de son e´toile (f), plus de 107
ans apre`s le premier effondrement gravitationnel (pour les e´toiles de type solaire).
Figure 1.4 – Cycle de formation d’un syste`me plane´taire. Cre´dits : Bill Saxton,
NRAO/AUI/NSF
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Hot cores et hot corinos :
Au cours de ma the`se, je me suis particulie`rement inte´resse´e a` un type de jeune objet
proto-stellaire, appele´ cœur chaud.
Le terme de cœur chaud ou hot core est utilise´ pour caracte´riser une proto-e´toile
massive ayant relativement une grande quantite´ de gaz chaud (T≥ 100K) et dense (n ≥ 106
cm−3), avec une chimie complexe de´clenche´e par l’e´vaporapportn du manteau des grains
(Walmsley et al. 1992). Des cœurs chauds ont e´galement e´te´ observe´s pour des proto-
e´toiles de faible masse (Cazaux et al. 2003). Cependant les cœurs chauds des proto-e´toiles
massives et de faible masse ont une physico-chimie conside´rablement diffe´rente, on utilisera
donc le terme hot corinos pour identifier les re´gions internes chaudes et chimiquement
complexes de l’enveloppe proto-stellaire de faible masse.
La composition chimique des cœurs chauds (donc massifs) est tre`s riche (Walmsley
et al. 1992; Charnley et al. 1992; Charnley 1995; Charnley et al. 2001; Caselli et al. 1993).
Plus spe´cifiquement, lors de la phase d’effondrement du nuage froid, les mole´cules simples
se forment sur la surface des grains (comme H2CO, CH3OH, et H2S) par hydroge´nation de
CO et d’autres e´lements lourds. Chauffe´es par la proto-e´toile, ces mole´cules, appele´es de
la ”premie`re ge´ne´rapportn” ou ”mole´cules parents”, s’e´vaporent dans le gaz et subissent
des re´actions rapides neutres-neutres et ion-neutres produisant ainsi des mole´cules or-
ganiques complexes, dite de ”la deuxie`me ge´ne´rapportn” ou ”mole´cules filles” telles que
l’acide ace´tique CH3COOH, le formiate de me´thyle HCOOCH3, l’acide formique HCOOH,
le dime´thyle´ther CH3OCH3, le cyanure de me´thyle CH3CN, C2H5CN, etc.
Durant quelques anne´es, les chercheurs ont pense´ que seuls les hot cores pouvaient
conduire a` la formation de mole´cules organiques complexes. En effet, la dure´e ne´cessaire
pour convertir des mole´cules de premie`re ge´ne´rapportn en mole´cules complexes de se-
conde ge´ne´rapportn (environ 104-105 ans, Charnley et al. (1992, 2001)) est beaucoup plus
longue que le temps de transit du gaz dans les hot corinos (quelques centaines anne´es,
Scho¨ier et al. (2002)). La formation de mole´cules de la seconde ge´ne´rapportn dans le gaz
semble alors improbable. Mais contre toute attente, la formation de mole´cules entie`rement
hydroge´ne´es a` la surface des grains, a e´te´ e´galement de´montre´e autour de proto-e´toiles de
faible masse notamment graˆce aux e´tudes sur la deute´rapportn du formalde´hyde (H2CO,
Bacmann et al. (2003)), celle du me´thanol (Parise et al. 2002, 2004) et celle de mole´cules
soufre´es (HDS et D2S, Vastel et al. (2003)). Par ailleurs, une forte abondance de mole´cules
organiques complexes dans le cœur chaud d’IRAS 16293-2422, une proto-e´toile de type
solaire (Cazaux et al. 2003) a e´galement e´te´ de´tecte´e. La pre´sence de mole´cules complexes
a e´galement e´te´ mise en e´vidence dans d’autres proto-e´toiles de type solaire, NGC 1333
IRAS 4A (Bottinelli et al. 2004), IRAS 2A, 4B (Jørgensen et al. 2005; Bottinelli et al.
2007; Jørgensen & van Dishoeck 2010). Pour finir l’e´vaporapportn de la surface des grains
des espe`ces de premie`re ge´ne´rapportn (particulie`rement H2CO et CH3OH) a e´te´ observe´e
dans IRAS 16293-2422 (Ceccarelli et al. 2000; Scho¨ier et al. 2002) et dans environ une
douzaine de proto-e´toiles de faible masse (Maret et al. 2004).
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Formation des Mole´cules Complexes Organiques :
Les conditions physiques et chimiques dans les premie`res e´tapes de la formation stel-
laire sont donc propices a` la formation de mole´cules simples mais aussi a` la formation des
mole´cules complexes voire meˆme organiques et pre´biotiques. De nombreuses mole´cules
complexes et pre´biotiques ont e´te´ identifie´es dans diffe´rentes zones du millieu interstellaire
et interplane´taire ; non seulement dans des re´gions de formation d’e´toile, mais e´galement
dans des come`tes et des me´te´orites (avec notamment la pre´sence d’acides amine´s dans
ces dernie`res). A l’heure actuelle le myste`re re´side quant aux chemins de formation qui
lient ces mole´cules pre´biotiques identifie´es dans les me´te´orites, a` leurs pre´curseurs de´tecte´s
dans les re´gions de formation d’e´toiles.
En effet, les mole´cules telles que H2CO, HCOOH, des e´thers (CH3OCH3) ou encore des
sucres (e.g. CH2OHCHO, Hollis et al. (2000)) sont pre´sentes dans le milieu interstellaire.
Celles-ci sont chimiquement re´actives et constituent les blocs de construction des mole´-
cules biologiques, ou interviennent dans la cre´ation de ces blocs (Pohorille 2002). De plus,
beaucoup de ces espe`ces ont une importance biologique sur Terre : le formalde´hyde, les
nitriles (i.e. les mole´cules organiques azote´es telles que CH3CN et C2H5CN) et l’e´thanol
ont toutes e´te´ identifie´es comme pre´curseurs indispensables a` la production de prote´ines,
de l’ARN (Acide RiboNucle´ique) et de l’ADN (Acide De´soxyriboNucle´ique).
A l’heure actuelle, l’origine de la vie sur Terre demeure toujours un myste`re, cepen-
dant plusieurs sce´narii existent pour l’expliquer, a` partir de ces pre´curseurs de mole´cules
pre´biotiques forme´s dans l’univers.
Par exemple, ces mole´cules pourraient se former dans l’enveloppe des protoe´toiles et sur-
vivre jusqu’a` la phase de disque proto-plane´taire, elles pourraient alors eˆtre incorpore´es
dans les corps proto-plane´taires donnant naissance aux plane`tes telles que la Terre. Ainsi
elles pourraient jouer un roˆle dans l’apparition de la vie, en fournissant les mole´cules
biologiquement actives qui me`nent a` la formation des premie`res proto-cellules (Sandford
et al. 1998).
Mais de telles mole´cules ont e´galement e´te´ trouve´es dans des come`tes et pourraient
donc avoir e´te´ de´pose´es par celles-ci lors d’un impact sur la Terre. C’est notamment l’e´tude
qu’ont mene´ Coutens et al. (2012) sur l’eau.
C’est pourquoi, je me suis inte´resse´e au cours de cette the`se aux diagnostics de forma-
tion de certaines de ces mole´cules complexes organiques. Le but e´tant de comprendre et
combler les e´tapes de formation qui peuvent conduire de simples atomes a` des mole´cules
complexes, celles-ci pouvant alors mener jusqu’a` la formation de mole´cules pre´biotiques.
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1.2 La spectroscopie mole´culaire
Dans le millieu interstellaire et protostellaire, la seule me´thode permettant la carac-
te´risation des espe`ces pre´sentes, est l’analyse de leurs e´missions et absorptions spectrales.
De nos jours de nombreuses mole´cules, parmi lesquelles se trouvent des mole´cules com-
plexes et pre´biotiques, ont e´te´ analyse´es en laboratoire et ainsi ont pu eˆtre identifie´es dans
le milieu interstellaire.
Figure 1.5 – Chronologie d’e´tude d’une mole´cule. (a) Repre´sentation 3D du glycolalde´-
hyde, (b) Spectre obtenu par mesure de laboratoire, (c) Identification de la mole´cule dans
le milieu interstellaire, (d) Diagramme rotationnel.
La spectroscopie mole´culaire est donc une e´tape primordiale a` l’e´tude des mole´cules
dans l’univers. Cela est possible car un atome ou une mole´cule peut eˆtre repre´sente´ par
un hamiltonien. Le hamiltonien mole´culaire est l’ope´rateur hamiltonien de l’e´nergie des
e´lectrons et des noyaux d’une mole´cule. Ainsi, en de´terminant les parame`tres de cet ha-
miltonien a` partir de mesures de laboratoire, il devient possible de de´terminer les niveaux
d’e´nergie, et donc, les transitions quantiques permises. En ce qui concerne la radioastro-
nomie, les parame`tres recherche´s ne sont autres que les fre´quences et les intensite´s, qui
caracte´risent chaque mole´cule.
En quoi consiste exactement la spectroscopie mole´culaire ? Est-elle la meˆme pour
toutes les mole´cules ? Pourquoi est-il si important qu’elle soit pre´cise ?
1.2.1 Introduction
La spectroscopie mole´culaire se divise en 3 parties principales : la spectroscopie ro-
tationnelle, vibrapportnnelle et e´lectronique, qui correspondent aux mouvements quan-
tifiables que posse`de une mole´cule. On peut, dans une premie`re approximation de´crire
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l’e´nergie comme la somme de ces trois contributions :
E = Eel + Evib + Erot (1.1)
ou` Eel repre´sente l’e´nergie e´lectronique, i.e. correspondant au mouvement des e´lec-
trons, Evib repre´sente l’e´nergie vibrapportnnelle, i.e. correspondant a` l’oscillation des
noyaux autour de leur position d’e´quilibre, Erot repre´sente l’e´nergie rotationnelle, i.e.
correspondant a` la rotation d’ensemble de la mole´cule.
Figure 1.6 – Niveaux d’e´nergie vibrapportnnels (v=n, n entier) et rotationnels (J et J+1)
d’une mole´cule diatomique. (Cre´dits : cours de spectroscopie optique, K. Steenkeste et A.
Lafosse
Dans le sche´ma simplifie´ ci-dessus, v repre´sente les nombres quantiques des e´tats vi-
brapportnnels et J et J+1 les diffe´rents nombres quantiques des e´tats rotationnels d’un
mole´cule diatomique.
Comme Erot  Evib  Eel, il est souvent possible de traiter les trois types de mouve-
ments se´pare´ment, et ainsi ”isoler” les niveaux d’e´nergies les plus proches correspondant
au mouvement rotationnel. Or, en radioastronomie, nous e´tudions des sources allant de
plusieurs dizaines de Kelvin jusqu’a` quelques centaines ; les milieux sont froids, seuls les
e´tats bas d’e´nergie qui correspondent aux e´tats de rotation sont peuple´s. La spectroscopie
rotationnelle est donc la plus adapte´e pour l’e´tude radioastronomique. Nous allons donc
de´crire dans ce chapitre uniquement ce type de mouvement.
Dans les domaines radio et infrarouge lointain, on observe majoritairement les transi-
tions rotationnelles. Dans l’infrarouge, on observe des transitions rotationnelles et vibrap-
portnnelles. Enfin dans le visible et l’UV, on de´tecte en plus les transitions e´lectroniques
(c.f le spectre e´lectromagne´tique de la Figure 1.7).
La spectroscopie e´tudie l’absorption et l’e´mission d’une onde e´lectromagne´tique par
des mole´cules. La spectroscopie rotationnelle s’effectue sur des mole´cules en phase gazeuse
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Figure 1.7 – Spectre e´letromagne´tique, Cre´dits : Yuvanoe/CEA
et posse´dant un moment dipolaire. Ainsi le champ e´lectrique applique´ sur la mole´cule va
ge´ne´rer un couple sur cette dernie`re cre´ant un mouvement de rotation. L’e´nergie corres-
pondant a` cette rotation, aussi appele´ l’hamiltonien rotationnel, est quantifie´e suivant
des nombres quantiques de rotation. Cet hamiltonien est directement lie´ aux moments
d’inertie de la mole´cule qui se composent de 3 moments note´s Ia, Ib et Ic correspondant a`
3 axes (a, b et c, axes principaux d’e´nergie) de l’espace qui ont pour intersection le centre
de masse de la mole´cule.
1.2.2 Spectre de rotation des mole´cules diatomiques
Cas du rotateur rigide :
Une mole´cule posse`de une e´nergie de rotation limite´e a` certaines valeurs qui de´pendent
de la forme et de la structure mole´culaire. Les e´nergies permises correspondent aux niveaux
d’e´nergie de la mole´cule et leurs valeurs sont obtenues par re´solution de l’e´quation de
Schro¨dinger correspondante. Dans l’hypothe`se d’un rotateur rigide (i.e. la mole´cule est
inde´formable donc la distance entre les deux atomes est fixe), l’ope´rateur hamiltonien de
rotation s’e´crit :
Hrot =
P 2
2Ii
, (1.2)
ou` P est le moment angulaire total de la mole´cule et Ii son moment d’inertie en fonction
de l’axe (a, b ou c), qui est e´gal a` :
Ii =
∑
mir
2
i , (1.3)
avec mi la masse d’un atome constituant la mole´cule et ri la distance de cet atome par
rapport au centre de masse (cf. Figure 1.8). Or pour une mole´cule diatomique, il n’existe
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Figure 1.8 – Repre´sentation sche´matique d’une mole´cule diatomique
qu’un seul moment d’inertie car Ia=Ic et Ib=0.
La re´solution de l’e´quation de Schro¨dinger Hrot|Ψ〉 = E|Ψ〉, permet d’obtenir les va-
leurs de l’e´nergie associe´es. Les valeurs propres du syste`me (E en Joules et F en cm−1)
donnent :
E(J) =
h2
8pi2I
J(J + 1)(Joules) (1.4)
F (J) =
EJ
hc
=
h
8pi2Ic
J(J + 1)(cm−1) (1.5)
Or
∆E(J) = E(J ′)− E(J”) = hν (1.6)
Avec h, la constante de Planck en Js et ν, la fre´quence en Hz. Donc
∆F (J) = F (J ′)− F (J”) = F (J + 1)− F (J) = ν
c
(J + 1→ J) = 2B(J + 1) (1.7)
On a donc introduit B, la constante de rotation, qui peut eˆtre exprime´e en cm−1 (B=
h
8pi2Ic
) si utilise´e dans l’infrarouge et en Hz (B = h
8pi2I
) si utilise´e dans le domaine milli-
me´trique. L’unite´ de ∆F(J) sera identique a` celle utilise´e pour B. Les valeurs de B sont
de l’ordre de 0,33 a` 3,3 cm−1 (ou 10 a` 100 GHz ; par exemple mole´cule lourde TiS, B =
6 GHz et une mole´cule le´ge`re HD, ou` B = 1,3 THz), ce qui explique que les transitions
purement rotationnelles se situent dans l’infrarouge lointain et le domaine millime´trique.
Cas du rotateur non rigide :
En re´alite´, on observe que les raies des spectres ne sont pas exactement e´quidistantes
de 2B, car lorsque la valeur de J augmente, la mole´cule va tourner de plus en plus vite. Son
moment d’inertie I va e´galement augmenter a` cause de la distorsion centrifuge. En effet,
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les atomes vont vibrer autour d’une position d’e´quilibre re et la distance internucle´aire
va augmenter. L’ope´rateur hamiltonien de la mole´cule devient alors pour un rotateur non
rigide :
Hrot =
P 2
2I
+ V, (1.8)
avec V = k2 (r − re)2, ou` k est le coefficient de raideur. Les valeurs propres du syste`me
donnent alors comme solution :
F (J) = BJ(J + 1)−DJ2(J + 1)2(cm−1), (1.9)
avec D = 3Bωe , la constante de distorsion centrifuge. ωe est la fre´quence angulaire de
vibrapportn a` l’e´quilibre. Par ailleurs, des termes d’ordre supe´rieur peuvent eˆtre ajoute´s
a` cette expression afin de la rendre plus pre´cise :
F (J) = BJ(J + 1)−D[J(J + 1)2] +H[J(J + 1)]3 + L[J(J + 1)]4 + ... (cm−1) (1.10)
De plus, les constantes B et D de´pendent de l’e´tat vibrapportnnel mais aussi de l’e´tat
e´lectronique de la mole´cule. Ces constantes s’e´crivent alors :
Bv = Be − αe(v + 12) + γe(v +
1
2
)2 + ... , (1.11)
Dv = De − βe(v + 12) + ... , (1.12)
ou` les constantes αe, βe et γe sont de valeurs faibles par rapport a` Be. D’ou` :
Fv(J) = BvJ(J + 1)−Dv[J(J + 1)2] + ... (cm−1) (1.13)
On obtient donc
∆Fv(J) =
ν
c
(J + 1→ J) = 2Bv(J + 1)− 4Dv(J + 1)3. (1.14)
OH, NO et HCl, sont des exemples de mole´cules diatomiques non rigides.
Re`gles de se´lection :
Afin qu’une transition soit possible entre deux niveaux d’e´nergie rotationnelle, cer-
taines conditions sont ne´cessaires, c’est ce qu’on nomme ”les re`gles de se´lection”. Celles-ci
pre´cisent, parmi toutes les transitions e´nerge´tiquement possibles, celles qui donnent lieu
a` une absorption ou une e´mission, c’est a` dire les transitions permises, ou au contraire
celles qui sont interdites. En effet, une transition mole´culaire est observable seulement si
la probabilite´ de transition qui la caracte´rise est suffisamment grande.
Pour une mole´cule line´aire diatomique, la probabilite´ de transition entre les e´tats haut
et bas de´pend du nombre quantique rotationel J , qui caracte´rise les diffe´rents niveaux
d’e´nergie de la mole´cule. J ′ correspond au niveau d’e´nergie du niveau haut et J ′′ a` celui
du niveau bas. La premie`re des re`gles de se´lection s’applique sur la valeur de ∆J qui est
e´gale a` J ′−J ′′. On doit avoir pour ce type de mole´cule, ∆J = ± 1. Les re`gles de se´lection
des autres types de mole´cules seront donne´es dans la section suivante.
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1.2.3 Spectre de rotation des mole´cules polyatomiques
Les trois axes principaux d’inertie a, b et c,
de´crits pre´ce´demment, sont tels que les va-
leurs de leurs moments principaux d’iner-
tie obe´issent a` Ia ≤ Ib ≤ Ic, ou` l’axe c
correspond donc a` l’axe autour duquel le
moment d’inertie de la mole´cule est maxi-
mum, et l’axe a a` celui ou` il est minimum.
Nous traiterons ici les cas de toupies sy-
me´triques et asyme´triques. Cette dernie`re
cate´gorie correspond a` la forme des mo-
le´cules complexes e´tudie´es lors de cette
the`se.
Figure 1.9 – Classification des mole´cules
polyatomiques
Toupie syme´trique :
Comme on le voit sur la Figure 1.9, lorsqu’un moment d’inertie se trouve le long de
l’axe de syme´trie de la mole´cule, et que les deux autres moments principaux sont e´gaux,
la mole´cule est dite rotateur syme´trique, ou encore ”toupie syme´trique” (”symmetric top”,
en anglais). Celle-ci peut alors prendre deux formes distinctes :
- Lorsque Ia ≤ Ib = Ic, la mole´cule a une forme allonge´e comme un cigare. Elle est com-
mune´ment appele´ ”prolate”, comme par exemple CH3CN.
- Lorsque Ia = Ib ≤ Ic, la mole´cule a une forme aplatie. Elle est commune´ment appele´
”oblate”, comme par exemple NH3.
Comme le de´crivent plus pre´cisement Townes & Schawlow (1975), l’ope´rateur du hamil-
tonien rotationel s’e´crit alors :
Hrot =
P 2
2Ib
+
(
1
2Ia
− 1
2Ic
)
P 2a , (1.15)
ou` P 2a repre´sente la composante du moment angulaire P le long de l’axe a.
Dans le cas des toupies syme´triques, les re`gles de se´lection sont telles que :
∆J = ±1,∆K = 0, (1.16)
ou` K est un nombre quantique compris entre 0 et J, qui de´signe la projection du moment
angulaire sur l’axe de syme´trie de la mole´cule. Ce qui implique que pour une valeur de K
de´termine´e l’e´nergie rotationnelle s’e´crit pour une toupie prolate :
Fv(J,K) = BvJ(J+1)−DJ [J(J+1)2]+(Av−Bv)K2−DKK4−DJKJ(J+1)K2, (1.17)
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ou` DJ , DKet DJK sont les trois constantes de distortion centrifuge. Av est quant a` lui
similaire a` Bv, donc de´pend de l’e´tat vibrapportnnel, il est e´gal a` : Av = h8pi2Ia
Les fre´quences des transitions observe´es sont alors donne´es par :
∆F (J,K) = ν(J + 1,K → J,K) = 2Bv(J + 1)− 4DJ(J + 3)3− 2DJK(J + 1)K2. (1.18)
Pour les toupies oblate les e´quations sont les meˆmes, il suffit juste de substituter Av
par Cv, avec Cv = h8pi2Ic .
Toupie asyme´trique :
Une toupie est dite asyme´trique lorsque Ia 6= Ib 6= Ic et son hamiltonien rotationnel
correspond a` :
Hrot =
P 2a
2Ia
+
P 2b
2Ib
+
P 2c
2Ic
. (1.19)
Dans ce cas l’e´quation de Schro¨dinger n’a pas de solution analytique. On cherche donc
au maximum a` faire correspondre cette expression a` des solutions connues et re´solvables.
C’est ainsi qu’intervient le parame`tre d’asyme´trie κ, appele´ aussi parame`tre de Ray :
κ =
2B −A− C
A− C (1.20)
Ou` A, B et C correspondent aux parame`tres rotationels pre´ce´dements cite´s. Lorsque
κ = −1, c’est a` dire que B = C la mole´cule est une toupie syme´trique prolate, et lorsque
κ = 1, c’est a` dire que B = A la mole´cule correspond a` une toupie syme´trique oblate. La
valeur de κ varie donc entre ces deux positions d’e´quilibre (c.f. Figure 1.10).
Figure 1.10 – Diagramme de corre´lation des niveaux d’e´nergie d’une toupie asyme´trique
Quand κ a une valeur proche de -1, et la mole´cule est donc proche d’une toupie pro-
late (”near prolate top”) ou` Ia ≤ Ib ≈ Ic, l’e´quation de l’e´nergie peut s’e´crire sous la forme :
F (J,Ka,Kc) =
1
2
(B + C)J(J + 1) + [A− 1
2
(B + C)]W (κp), (1.21)
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avec W (κp) = K2a +
∑
Ciκ
i
p et κp =
κ+1
κ−3 . Ci sont fonction des nombres quantiques de
la mole´cule prolate et sont disponibles dans la litte´rature comme par exemple Townes &
Schawlow (1975), Appendix III.
Tout comme pre´ce´demment, pour les mole´cules proches d’une toupie oblate (”near
oblate top”) ou` Ia ≈ Ib ≤ Ic, les e´quations sont semblables, il suffit de substituer tous les
A par C. W (κo) sera alors e´gal a` W (κo) = K2c +
∑
Ciκ
i
o et κo =
κ−1
κ+3 .
Une description de´taille´e de la physique des mole´cules syme´triques et asyme´triques,
se trouve dans les ouvrages de re´fe´rence tels que Townes & Schawlow (1975) ou Gordy &
Cook (1984).
La figure suivante (Herbst & van Dishoeck 2009) montre la diffe´rence entre les types de
rotateurs. On re´alise ainsi la complexite´ spectrale, du fait notamment de la forte densite´
de transition.
Figure 1.11 – Spectres simule´s
(avec l’intensite´ dans une unite´ ar-
bitraire) : (a) un rotateur line´aire
(HC5N), (b) une toupie asyme´trique
avec rotation interne (HCOOCH3-
A) et (c) une toupie asyme´trique
plus rigide mais lourde (SO2). Tous
les spectres sont a` l’Equilibre Ther-
modynamique Local (ETL) a` une
tempe´rature de 150 K, typiques
des cœurs chauds. Pour HC5N (ob-
serve´ couramment dans des envi-
ronnements plus froids), le spectre
a` une tempe´rature d’excitation de
10 K est aussi montre´ par un vert
plus sombre (Herbst & van Dishoeck
2009).
Re`gles de se´lection d’une toupie asyme´trique :
On a vu pre´ce´demment que dans le cas d’une toupie syme´trique, ∆J = ±1,∆K = 0.
∆J = 1 correspond a` ce que l’on nomme la branche R et ∆ J = -1 correspond a` la branche
P. Dans le cas d’une toupie asyme´trique, ∆J = 0,±1, ce qui de´termine la possibilite´ de
pre´sence de la bande Q (pour ∆J = 0). Par ailleurs la re`gle de se´lection sur K se voit mo-
difie´e puisqu’il se divise en deux composantes Ka et Kc, et de´pend du moment dipolaire
(c.f. figure 1.12) :
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- Si µb = µc = 0 et µa 6= 0 alors les transitions permises sont telles que ∆Ka =
0, (±2,±4...) et ∆Kc = ±1, (±3,±5...). On les appelle transitions de type a.
- Si µb 6= 0, les transitions permises sont telles que ∆Ka = ±1, (±3,±5...) et ∆Kc =
±1, (±3,±5...). Ce sont des transitions de type b.
- Si µc 6= 0 alors les transitions permises sont telles que ∆Ka = ±1, (±3,±5...) et
∆Kc = 0, (±2,±4...). Ce sont des transitions de type c.
Figure 1.12 – Transitions de type a, b et c en fonction des niveaux d’e´nergie JKaKc
hamiltonien re´duit :
Une correction est cependant a` apporter aux e´quations ci-dessus. En effet, certains
parame`tres mole´culaires constituant le hamiltonien de l’espe`ce e´tudie´e ne sont pas inde´-
pendants les uns des autres. Pour correctement ajuster les donne´es expe´rimentales, on
utilise ce que l’on appelle un hamiltonien ”re´duit”. Les coefficients expe´rimentalement de´-
termine´s (donc provenant de l’hamiltonien re´duit) sont lie´s aux constantes fondamentales
de l’hamiltonien original par une transformation unitaire :
Hred = eiSHe−iS , (1.22)
Ou` S est un ope´rateur Hermitien, de´fini comme :
S =
∑
spqr(P pxP
q
yP
r
z + P
r
z P
q
yP
p
x ), (1.23)
Avec p+ q+ r = n (n impair), le terme spqr est un coefficient re´el et Pi les ope´rateurs
du moment angulaire total et de ses projections, comme de´crit pre´ce´demment.
Ainsi le hamiltonien re´duit s’e´crit jusqu’au terme P 6 :
Hred = Hredr +H(4)redd +H(6)redd , (1.24)
Ou` Hredr repre´sente le hamiltonien re´duit rotationnel et H(x)redd le hamiltonien re´duit de
distortion centrifuge d’ordre x. Mais plus pre´cise´ment :
Hredr = Hr (1.25)
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H(4)redd = H(4)d + i[Hr , S3] (1.26)
H(6)redd = H(6)d + i[Hr, S5] + i[H(4)d , S3]−
1
2
[[[Hr, S3], S3] (1.27)
Le parame`tre spqr quant a` lui permet d’e´liminer un maximum de termes provenant du
hamiltonien original H, il permet ainsi de choisir quel type de re´duction utiliser. Bien qu’il
en existe un tre`s grand nombre, les plus utilise´s par les spectroscopistes sont : Asymmetric
Top,A (Toupie Asyme´trique) et Symmetric Top, S (Toupie Syme´trique) (une description
comple`te de ces deux re´ductions est e´galement disponible dans l’ouvrage Gordy & Cook
(1984), ainsi que dans l’article Watson (1977)). Le type de re´duction optimale de´pend
des proprie´te´s du syste`me telles que la syme´trie de la mole´cule, le nombre d’e´tats vibrap-
portnnels influant sur les interactions, le type et l’intensite´ des interactions, et la diffe´rence
e´nerge´tique entre les e´tats. Il est donc primordial de bien connaˆıtre ces caracte´ristiques
ainsi que la puissance totale des ope´rateurs du moment angulaire, avant de pouvoir utiliser
ses outils.
Les de´tails de ces re´ductions seront de´crits dans les chapitres 3 et 4, en fonction des
mole´cules e´tudie´es.
1.3 Inte´reˆt des isotopologues
Un isotopologue est une mole´cule dont un ou plusieurs des isotopes stables les plus
abondants a/ont e´te´ remplace´(s) par un autre isotope. Deux isotopologues diffe´rents se
caracte´risent par la pre´sence d’un nombre de neutron diffe´rent, en plus du (ou des) pro-
ton(s) et de (ou des) l’e´lectron(s) qui constituent les atomes formant les isotopologues
en question. Plus concre`tement, on a affaire a` un isotopologue lorsque, par exemple, un
hydroge`ne H (constitue´ d’1 neutron, d’un proton et d’un e´lectron) est remplace´ par un
deute´rium D (constitue´ de deux neutrons, d’un proton et d’un e´lectron), un 12C par 13C,
un 16O par un 17O ou 18O, etc. Des isotopologues ont e´te´ de´tecte´s dans le milieu interstel-
laire, parfois en tre`s forte abondance. L’inte´reˆt principal est d’e´tudier l’abondance de ces
isotopologues, par rapport a` leur mole´cule me`re, et de de´terminer ainsi le rapport D/H ou
13C/12C par exemple. Ces rapports d’abondance sont un outil important dans la mode´-
lisation physique et chimique. Ils fournissent aussi des informations visant a` comprendre
les chemins re´actionnels qui conduisent a` la complexite´ mole´culaire et ainsi contribuent a`
contraindre les chemins de formation des mole´cules afin de de´terminer si ceux-ci ont lieu
en phase gazeuse et/ou sur les grains.
Mais d’un point de vue purement spectroscopique que se passe t-il ?
Prenons comme exemple le cas d’une mole´cule diatomique rigide (cas le plus simple) :
Si l’on substitue dans une mole´cule un atome par l’un de ses isotopes, le changement de
masse cre´e une modification du moment d’inertie et donc de la constante de rotation B.
On observe alors un le´ger de´placement des fre´quences d’absorption ou d’e´mission. En effet
B = h
8pi2I
et Bi = h8pi2Ii ou` Bi est la constante de rotation de la mole´cule isotopique. Donc
Bi
B
=
I
Ii
=
m
mi
(1.28)
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Par exemple, la substitution de l’atome de 12C
par un atome de 13C dans la mole´cule de mo-
noxyde de carbone CO produit une le´ge`re aug-
mentation de la masse re´duite, donc une dimi-
nution de la constante de rotation, soit B ≥ Bi.
L’intervalle entre les niveaux de rotation de la
mole´cule 13CO est donc un peu moins grand et
les raies de rotation sont de´place´es vers des va-
leurs d’e´nergies infe´rieures. (c.f. figure ci contre)
Pour une toupie asyme´trique il y a e´galement
un changement de fre´quence des transitions lors
de la substitution isotopique, mais le traitement
se fait au cas par cas, car en re`gle ge´ne´rale cette
substitution peut engendrer des moments d’iner-
tie diffe´rents Ia, Ib et/ou Ic.
Figure 1.13 – Effet de la substitution isotopique
sur les niveaux d’e´nergie rotationelle de la mo-
le´cule de CO.
1.4 Objectifs de cette the`se
Ma the`se a pour but d’e´tudier les isotopologues des pre´curseurs de mole´cules pre´bio-
tiques d’un point de vue spectroscopique et astrophysique. Dans un premier temps par
leur e´tude en spectroscopie de laboratoire, dans le but d’obtenir le spectre d’e´mission dans
la longueur d’onde de notre e´tude et ainsi combler le manque de donne´es disponibles dans
les bases. Puis dans un second temps, a` partir d’observations de re´gions de formation
stellaire, identifier la signature spectrale de ces mole´cules et de´terminer leur abondance.
Dans cet optique, je me suis penche´e sur l’e´tude des isotopologues de deux mole´cules
de´tecte´es en abondance dans le MIS, pour lesquelles les chemins de formation n’e´taient
pas encore de´termine´s et dont les mesures spectroscopiques e´taient incomple`tes voir man-
quantes.
Nous avons choisi les deux mono-substitutions 13C de l’e´thanol, soit CH133 CH2OH et
13CH3CH2OH, ainsi que les trois mono-substitutions deute´re´es du glycolalde´hyde et une
double substitution, soit DOCH2CHO, HOCHD-CHO, HOCH2-CDO et HOCHD-CDO.
J’ai suivi la meˆme me´thode de travail pour les deux familles de mole´cule, a` savoir : (i)
une identification du spectre millime´trique et sub-millime´trique graˆce a` des mesures que
j’ai re´alise´es en laboratoire, permettant d’obtenir les parame`tres mole´culaires de chacune
des espe`ces e´tudie´es, et ainsi pre´dire un spectre pre´cis dans ces gammes de fre´quence ; (ii)
dans un second temps, j’ai cherche´ a` identifier ces mole´cules dans les releve´s spectraux
existants ou lors de campagnes d’observation que j’ai initie´es. Ces e´tudes font l’objet des
chapitres 3 et 4.
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2.1 La spectroscopie de laboratoire
2.1.1 Introduction
La plupart des mole´cules interstellaires et circumstellaires de´tecte´es a` l’e´tat gazeux
ont e´te´ observe´es graˆce a` leurs spectres rotationnels. Les spectres d’un grand nombre de
mole´cules ont e´te´ e´tudie´s par des spectroscopistes de laboratoire a` partir de la fin des
anne´es 1930 (Townes & Schawlow 1955). Durant plusieurs anne´es, la gamme de fre´quence
de pre´dilection e´tait entre 1 et 40 GHz (micro-ondes). Puis quelques groupes ont commence´
a` travailler sur des gammes de plus hautes fre´quences, dans la gamme millime´trique (entre
30 et 300 GHz soit 1.0 cm et 1 mm), puis dans la gamme sub-millime´trique (entre 300 et
1000 GHz, soit 1 mm et 0.3 mm) (De Lucia et al. 1972).
La nouvelle ge´ne´ration d’instruments de radio-astronomie comme l’Observatoire Spa-
tial Herschel (HSO), l’Observatoire Stratosphe´rique pour l’Astronomie Infrarouge (SO-
FIA) ou encore l’interfe´rome`tre international ALMA (Atacama Large Millimeter Array),
mais aussi les nouveaux re´cepteurs de l’IRAM (Institut de RadioAstronomie Millime´-
trique), sont capables d’effectuer de tre`s grands releve´s a` haute re´solution spectrale. Graˆce
a` leur grande sensibilite´, les spectres mesure´s contiennent des dizaines de milliers de raies
dues aux nombreuses espe`ces chimiques pre´sentes dans les objets observe´s. L’analyse de
ces spectres ne´cessite la disponibilite´ de donne´es de re´fe´rence tre`s pre´cises, obtenues a`
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partir des mesures de laboratoire. Car bien que les calculs de chimie quantique ab initio
se soient ame´liore´s, ils ne sont toujours pas capables d’atteindre la pre´cision expe´rimentale
d’environ quelques dizaines de kHz ou mieux.
Aujourd’hui en utilisant des techniques de pointe, certains laboratoires peuvent me-
surer rapidement les spectres de mole´cules sur une tre`s grande gamme de fre´quence. Ces
spectres ainsi que leurs analyses sont ne´cessaires pour pouvoir interpre´ter correctement
les intensite´s des raies dans un spectre astrophysique, car il faut non seulement attribuer
chacune a` une espe`ce particulie`re, mais aussi connaˆıtre les nombres quantiques qui ca-
racte´risent les transitions en jeu. De nouvelles mesures et analyses sont essentielles pour
pouvoir attribuer toutes les raies du spectre astrophysique a` l’espe`ce mole´culaire corres-
pondante. En particulier, il est tre`s utile de pouvoir caracte´riser parfaitement le spectre
de rotation d’un certain nombre d’espe`ces se trouvant en grande abondance et ayant un
grand nombre de raies dans les gammes de fre´quence qui sont observe´es ; on les nomme
weeds, car parfois conside´re´es comme ”polluant” les spectres et rendant difficiles l’identi-
fication d’autres espe`ces moins abondantes a` cause de la superposition entre les raies.
Ces mesures sont re´alise´es dans des laboratoires disposant de spectrome`tres millime´-
triques et submillime´triques effectuant des mesures allant de la dizaine de GHz jusqu’au
THz. Ces spectrome`tres permettent d’obtenir la signature spectrale des mole´cules orga-
niques complexes. Par exemple les trois principales e´quipes avec qui nous collaborons
lors des mesures de spectres de mole´cules ayant un inte´reˆt astrophysique, disposent de ce
type d’instrument. Ces e´quipes se situent a` Cologne en Allemagne, au JPL de Pasadena
(Californie) aux USA et au PhLAM a` Lille. De plus, l’essentiel des mole´cules d’inte´reˆt
astrophysique et atmosphe´rique se trouvent dans des bases de donne´es spectroscopiques
dont deux sont ge´re´es par les laboratoires ci-dessus (CDMS a` Cologne et JPL).
2.1.2 Laboratoires et bases de donne´es
Institut de Physique de Cologne :
Le groupe de l’Institut de Physique de Cologne en Allemagne avec lequel nous avons
collabore´ pour les mesures, s’appelle ”Cologne Laboratory Astrophysics Group”. Ce groupe
posse`de plusieurs types de spectrome`tres pouvant mesurer de quelques dizaines de GHz a`
3 THz, mais e´galement permettant d’aque´rir des spectres de petits groupes carboniques
tels que C7, ou encore de mole´cules ionise´es comme CH+5 (cf. table 2.1). Certains des
spectrome`tres utilise´s seront de´crits dans la section 3.2.2.1.
Cette e´quipe est e´galement a` l’initiative de l’une des plus grosses bases de donne´es
(du micro-ondes au THZ) re´pertoriant les mole´cules mesure´es en laboratoire, le CDMS 1
(Cologne Database for Molecular Spectroscopy). Au vu du nombre croissant d’espe`ces
de´tecte´es dans le millieu interstellaire galactique et extragalactique, il e´tait devenu crucial
d’avoir un lien entre l’astrophysique et les communaute´s de spectroscopistes de laboratoire.
1. http ://www.cdms.de
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Spectrome`tres millime´triques Fre´quences Mole´cules
et submillime´triques
Solid State mm-wave spectrometer 80 - 225 GHz ex. O3, HSSOH
OROTRON Spectrometer 107 - 178 GHz ex. Ne-CO
The Cologne Terahertz Spectrometer 0.25 - 1.2 THz ex. HCN, NaCl
Supersonic Jet Spectrometer
for THz Application (SuJeSTA)
0.25 - 1.2 THz radicaux (C3H) et ions (CO+)
Cologne Sideband Spectrometer for
THz Applications (COSSTA)
environ 1.8 THz ex. CH2, H2S2
Superlattice Spectrometer jusqu’a` 3.1 THz espe`ces deute´re´e, ex. D2O
mole´cules complexes, ex. (CH3)O
Spectrome`tres tre`s Fre´quences Mole´cules
hautes fre´quences (3 THz)
Cologne Carbon Cluster Spectrometer 1700 - 2400 cm−1 petit groupe carbonique, ex. C7
22-Pole Ion Trap for Laser Induced
Reactions
300 - 3000 cm−1 ex. CH+5
OPO laser system 2200 - 4000 cm−1 petit groupe carbonique, ex. C7
Table 2.1 – Spectrome`tres disponibles a` Cologne
Ce lien a consiste´ a` ce que les donne´es de laboratoire, disperse´es dans de nombreux
journaux et publications soient accessibles aux astrophysiciens de la communaute´ radio
astronomique de´sirant re´aliser des de´tections dans le milieu interstellaire.
La base de donne´es du CDMS est principalement consacre´e a` la radio astronomie. La
premie`re version de cette base de donne´es date de 2001 (Mu¨ller et al. 2001, 2005) avec
111 espe`ces re´pertorie´es ; aujourd’hui (aouˆt 2012) il y a 649 entre´es. Celles-ci ne sont pas
limite´es aux espe`ces de´ja` observe´es dans le milieu interstellaire et circumstellaire, mais
incluent e´galement les mole´cules qui peuvent eˆtre identifie´es dans l’avenir. Pour chaque en-
tre´e, une liste des transitions est disponible en MHz ou en cm−1 avec les incertitudes lie´es.
Un fichier de documentation pour chaque espe`ce donne des informations sur la formule
chimique, les e´tats vibrationels excite´s, le nume´ro de la version et la personne responsable
de l’entre´e. De plus, pour la plupart des isotopologues, leurs e´tats vibrationnels sont don-
ne´s avec une entre´e se´pare´e, meˆme s’ils ont e´te´ traite´s ensemble dans le meˆme ajustement
(fit) pour faire les pre´dictions.
Les fichiers principalement utilise´s en radioastronomie ont un format .cat (cf. section
2.1.3) ; ceux-ci contiennent entre autres : les fre´quences des raies pre´dites ainsi que leurs
incertitudes, les nombres quantiques correspondant a` chaque fre´quence, les coefficients
d’Einstein (Aij), les niveaux d’e´nergie infe´rieurs (Elow) et l’intensite´ pour chaque transi-
tion, ne´cessaires aux calculs de transfert radiatif a` l’ETL (Equilibre Thermodynamique
Local, cf. Annexe A). La valeur de l’intensite´ de chacune des transitions calcule´e a` 300 K,
est obtenue a` partir de l’e´quation (Pickett et al. 1998) :
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ou` νba correspond a` la fre´quence de la raie, E” et E’ les e´tats bas et haut d’e´nergie, Qrs
est la fonction de partition, Siba est la force de raie et µi est le moment dipolaire le long de
l’axe i. Les unite´s d’intensite´ dans le catalogue sont donne´es en nm2MHz. Cependant en
radioastronomie les intensite´s sont donne´es en Kelvin, une conversion sera donc a` appor-
ter pour une utilisation astrophysique. Les espe`ces sont classe´es dans la base en fonction
de leur poids mole´culaire en unite´ de masse atomique.
Nous avons collabore´ avec le groupe de Cologne lors de l’e´tude des isotopologues 13C
de l’e´thanol (cf. Chapitre 3).
Laboratoire de Physique des Lasers, Atomes et Mole´cules :
Le the`me de recherche du groupe « Spectroscopie et Applications » du laboratoire de
Physique des Lasers, Atomes et Mole´cules (PhLAM) de Lille, est la physico-chimie mole´-
culaire expe´rimentale et the´orique. Leurs activite´s sont oriente´es vers l’e´tude de processus
fondamentaux, applique´s a` des proble`mes de physique atmosphe´rique et d’astrophysique :
- Signatures spectroscopiques de mole´cules organiques complexes
- Signatures spectroscopiques d’ions mole´culaires et de radicaux
- Etude de mouvements de grande amplitude (torsion CH3)
- Etude de complexes hydroge´ne´s (liaison hydroge`ne)
- Processus de collision (formes de raie)
- Processus de nucle´ation dans les glaces et les suies
- Formation d’agre´gats
- Caracte´risation de plasmas
- Caracte´risation de mate´riaux pour l’optique
- Processus de conversion de spin
Pour ces e´tudes, les e´quipes se sont investies dans le de´veloppement instrumental et
disposent aujourd’hui de plusieurs spectrome`tres performants notamment dans les do-
maines centime´triques, millime´triques et submillime´triques :
Spectrome`tres Fre´quences
Spectrome`tres a` impulsions micro-ondes par transforme´e de Fourier 2 - 20 GHz
Spectrome`tres millime´triques et submillime´triques 100 - 950 GHz
Table 2.2 – Spectrome`tres centime´triques, millime´triques et submillime´triques utilise´s
au PhLAM
Le spectrome`tre millime´trique et submillime´trique sera de´crit en de´tail dans le Cha-
pitre 4, car j’ai collabore´ avec le groupe de Lille lors de l’e´tude des isotopologues deute´re´s
du glycolalde´hyde.
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Ce groupe est e´galement a` l’initiative d’autres types de spectrome`tres a` plus hautes
fre´quences ou utilisant des techniques physiques spe´cifiques. Ces intruments n’ont pas e´te´
utilise´s lors de cette the`se mais illustrent l’implication du laboratoire dans le de´veloppe-
ment d’outils toujours plus performants :
Spectrome`tres Fre´quences Remarques
Spectrome`tre JET-AILES 8 a` 1000 cm−1 Ligne AILES du RS SOLEIL
/ UPMC / Rennes 1
Spectrome`tre REMPI / de´sorption
laser
Spectrome`tre MALDI Associe´ a` la chaˆıne femtose-
conde du laboratoire
Spectrome`tre Raman
Spectrome`tre CEAS
Jet Propulsion Laboratory :
La section spectroscopie du Jet Propulsion Laboratory (JPL), se trouve a` Pasadena,
aux Etats Unis. Cette e´quipe fut pionnie`re dans la re´alisation de spectrome`tres ”`a multi-
plication de fre´quence en cascade” pour la spectroscopie mole´culaire (Drouin et al. 2005).
Ils ont construit un outil leur permettant de mesurer d’une cinquantaine de GHz a` plus de
2 THz (cf. Table 2.3). Ainsi, ils sont capables de fournir des spectres pre´cis dans les meˆmes
gammes de fre´quence que la nouvelle ge´ne´ration d’instruments observationnels (ALMA,
Herschel).
Table 2.3 – Diffe´rentes chaˆınes de montage possible sur les spectrome`tres du JPL
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Le JPL est e´galement a` l’initiative d’une importante base de donne´es de spectrosco-
pie mole´culaire en ligne 2 depuis 1985 (Pickett et al. 1998), et compte aujourd’hui (aouˆt
2012) 393 entre´es. Elle fut cre´e´e avant celle du CDMS. Ce catalogue offre des raies dans
les domaines sub-millime´trique, millime´trique et micro-onde jusqu’a` 10 THz. Les donne´es
sont du meˆme format que celles fournies par le CDMS : un catalogue de pre´dictions re´-
sultant de l’ajustement des moindres carre´s des raies spectrales mesure´es et une archive
comprenant tous les fichiers ne´cessaires a` l’ajustement. Cette base a e´te´ conc¸ue a` l’origine
pour les radioastronomes, puis a ensuite e´te´ e´tendue aux mole´cules atmosphe´riques.
Deux mole´cules identiques peuvent se trouver dans les deux bases de donne´es JPL et
CDMS. Le choix peut alors se baser sur la date des e´tudes spectroscopiques ainsi que sur le
nombre de raies prises en compte dans la de´termination des parame`tres spectroscopiques.
Le succe`s des deux bases de donne´es pre´sente´es ici re´side dans leur mise a` jour continue
et l’homoge´ne´ite´ des formats utilise´s.
Bases supple´mentaires :
Il exite de nombreuses autres bases de donne´es, mais elles sont en ge´ne´ral moins uti-
lise´es par les radioastronomes. La liste suivante est non exhaustive :
HITRAN 3 qui signifie HIgh-resolution TRANsmission est une base de donne´es d’ab-
sorption mole´culaire cre´e´e en 1961. C’est une compilation de parame`tres spectroscopiques
utilisable par une varie´te´ de codes, pour pre´voir et simuler la transmission et l’e´mission
de lumie`re dans l’atmosphe`re. Cette base de donne´es est un projet initie´ par les Labora-
toires de recherches de l’Arme´e de l’air a` Cambridge (AFCRL), en re´ponse aux besoins
de connaissances de´taille´es des proprie´te´s infrarouges de l’atmosphe`re.
GEISA 4 (Gestion et Etude des Informations Spectroscopiques Atmosphe´riques) cre´ee
en 1975, est une des plus grandes base de donne´es spectroscopiques mondiale. Elle contient
des informations sur pre`s de 3807997 raies spectrales, correspondant a` 50 mole´cules et a`
111 de leurs varie´te´s isotopiques, sur une gamme spectrale allant du micro-onde a` l’ultra
violet. Elle a e´te´ de´voloppe´e par le groupe ARA (Atmospheric Radiation Analysis) du
Laboratoire de Me´te´orologie Dynamique (LMD).
La base de donne´es NIST Atomic Spectra Database 5 (National Institute of Stan-
dards and Technology) est comme son nom l’indique une base uniquement atomique. Elle
contient des donne´es pour des transitions radiatives et des niveaux d’e´nergie d’atomes et
d’ions atomiques. Les donne´es sont incluses pour des transitions observe´es et les niveaux
d’e´nergie de la plupart des e´le´ments chimiques connus. Cette base contient des donne´es
sur des raies spectrales ayant des longueurs d’onde d’environ 0.2 A˚ a` pre`s de 60 m. Les
2. http ://spec.jpl.nasa.gov
3. http ://www.cfa.harvard.edu/hitran/
4. http ://ether.ipsl.jussieu.fr/etherTypo/ ?id=950
5. http ://www.nist.gov/pml/data/asd.cfm
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donne´es des niveaux d’e´nergie incluent les e´tats fondamentaux ainsi que les e´nergies d’io-
nisation pour tous les atomes.
Cette base est a` diffe´rencier de la base de donne´es e´tablie pas Frank Lovas 6, connue
sous le nom de Lovas/NISTdatabase ou NIST Physical reference data et qui re´pertorie
uniquement espe`ces identifie´es dans les milieux interstellaire et circumstellaire, avec prin-
cipalement des transitions mesure´es par les instruments sol existants. Cette base contient
a` l’heure actuelle plus de 12400 transitions, provenant d’environs 151 espe`ces mesure´es
dans le domaine sub-millme´trique. Il s’agit plus pre´cisement d’une combinaison de me-
sures astrophysiques, mesures de laboratoire et pre´visions.
Une base de donne´es japonaise, nomme´e Toyama Microwave Atlas for spectroscopists
and astronomers 7 existe e´galement. Re´alise´e par le de´partement de physique de l’univer-
site´ de Toyama, cette base se spe´cialise dans les mesures spectroscopique micro-onde de
mole´cules ayant une rotation interne (ex : CH3CH2OCH3)
De plus, il existe de nouvelles bases de donne´es associe´es aux projets observationnels
(commes les te´lescopes) ou de spectres synthe´tiques. Par exemple, le catalogue NRAO
Spectral Line Catalog 8 (Splatalogue) est entie`rement de´die´ a` la spectroscopie astrono-
mique (Remijan, Markwick-Kemper et ALMA Working group sur des Fre´quences de Raies
Spectrales 2007). Il s’agit en re´alite´ d’un observatoire virtuel (OV 9) qui a pour but de
collecter, reformater et e´tendre les ressources spectroscopiques existantes pour faciliter
leur utilisation par la communaute´ astronomique. Les bases du JPL, du CDMS et du
NIST, qui fournissent toutes les trois une e´norme quantite´ de donne´es en ligne, sont alors
accessibles depuis un seul endroit.
Par ailleurs toutes ces bases de donne´es subsistent car elles sont alimente´es graˆce aux
travaux re´alise´s en laboratoire, a` la fois expe´rimentalement et the´oriquement.
2.1.3 Les outils
SPFIT/SPCAT :
Plusieurs programmes de calcul de spectres sont disponibles librement sur internet,
parmi lesquels se trouve par exemple calpgm 10 ; il s’agit d’une se´rie de programmes en
langage C, de´veloppe´e au JPL par Herbert M. Pickett lors de la construction de la base
de donne´es cite´e pre´ce´dement. Le programme SPFIT (Singlet-Pi FIT, Pickett et al. 1998)
est destine´ a` la de´termination des parame`tres mole´culaires a` partir des spectres expe´ri-
6. http ://www.nist.gov/pml/data/micro/index.cfm
7. http ://www.sci.u-toyama.ac.jp/phys/4ken/atlas/
8. http ://www.splatalogue.net/
9. Le projet d’Observatoire Virtuel (OV) repose sur la mise en commun et l’interconnection, a` l’e´chelle
internationale, de toutes les banques de donne´es nume´riques et d’outils d’analyse de´veloppe´s dans les
domaines de l’Astronomie et de l’Astrophysique. Les objectifs sont d’optimiser l’exploitation de donne´es
de´ja` acquises en en facilitant l’acce`s, de permettre des comparaisons entre donne´es d’origine et de nature
diffe´rentes, et d’acce´le´rer les traitements en utilisant des me´thodes standardise´es et des grilles de calcul.
10. http ://spec.jpl.nasa.gov
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mentaux et le programme SPCAT calcule les transitions possibles a` partir des parame`tres
mole´culaires obtenus avec SPFIT. Plus pre´cisement ils s’organisent comme le de´crit le
sche´ma suivant :
Figure 2.1 – Sche´matisation des programmes SPFIT et SPCAT
Dans un premier temps, pour de´terminer les parame`tres qui de´crivent notre mole´cule,
j’ai utilise´ le programme appele´ SPFIT, qui re´alise un « fit » ou ajustement du hamil-
tonien a` partir des mesures expe´rimentales. Le programme SPFIT utilise en entre´e deux
fichiers ; le fichier *.lin (figure 2.2) contenant, les nombres quantiques hauts et bas, les
diffe´rentes raies mesure´es expe´rimentalement en MHz, ainsi que les incertitudes de me-
sures expe´rimentales, et le fichier *.par (figure 2.3) qui contient les diffe´rents parame`tres
du hamiltonien a` ajuster, le nombre de parame`tres que l’on souhaite inclure dans le fit, le
nombre de transitions du fichier lin, le nombre d’ite´rations et enfin ce fichier contient aussi
la barre d’erreur tole´re´e. Si une raie s’e´carte plus que cette barre de la valeur calcule´e, le
programme la rejette, elle n’est pas utilise´e pour l’ajustement des constantes.
Figure 2.2 – Exemple de fichier *.lin
Ainsi, le programme agit tout d’abord comme un comparateur ; il calcule les e´nergies
des e´tats a` partir des parame`tres que nous lui fournissons, et effectue une pre´vision de
la fre´quence des transitions avec les nombres quantiques du fichier *.lin. Le programme
compare ensuite par une proce´dure des moindres carre´s, la fre´quence issue du hamiltonien
avec la fre´quence mesure´e et modifie les parame`res du fichier *.par en conse´quence. Ce
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Figure 2.3 – Exemple de fichier *.par
programme va ainsi ite´rer plusieurs fois afin d’aboutir a` un fichier *.par correspondant au
mieux aux donne´es expe´rimentales du fichier *.lin. Lorsque l’exe´cution du programme est
termine´e, il cre´e un fichier *.var correspondant au fichier *.par final.
Enfin il ge´ne`re e´galement un fichier *.fit (figure 2.4), synthe´tisant toutes les informa-
tions sur les fre´quences qu’il a calcule´es : l’e´cart par rapport aux mesures, les modifications
qu’il a apporte´es aux parame`tres, les barres d’erreur, etc. Celui-ci est le fichier que nous
surveillons et qui nous indique quand nos parame`tres sont bien ajuste´s ou si nous avons
des mesures peu fiables.
Figure 2.4 – Exemple de fichier *.fit
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Le programme SPCAT re´alise quant a` lui les pre´dictions sur toutes les transitions
possibles dans les contraintes fournies, a` partir des fichiers cre´e´s graˆce a` SPFIT. Celui-ci
utilise donc le fichier *.var sortant, ainsi qu’un fichier *.int donnant au programme des
informations concernant notre mole´cule, comme la tempe´rature du milieu, des valeurs des
moments dipolaires, etc. En sortie nous obtenons le fichier *.cat (figure 2.5) contenant
les pre´dictions sur la mole´cule e´tudie´e, avec dans l’ordre : la fre´quence des transitions
du spectre de la mole´cule en MHz, l’erreur estime´e en MHz, les intensite´s inte´gre´es en
base 10 logarithmique avec pour unite´ des nm2 MHz, le degre´ de liberte´ pour la fonction
de partition rotationelle (0 pour un atome, 2 pour des mole´cules line´aires, et 3 pour des
mole´cules non line´aires), l’e´nergie de niveau infe´rieur (Elow) en cm−1, la de´ge´ne´rescence
de l’e´tat supe´rieur appele´ aussi e´tat haut, le ”TAG” qui est un nume´ro d’identification at-
tribue´ a` chaque mole´cule (le poids mole´culaire constitue les trois premiers chiffres du tag
qui en contient 6, le quatrie`me chiffre indique la base de donne´es : 0 pour le JPL et 5 pour
le CDMS, les deux derniers chiffres permettent d’ordonner les espe`ces de meˆme masse.),
enfin le format et les nombres quantiques associe´s. Ce sont donc les re´sultats qui sortiront
de ce fichier *.cat que nous allons utiliser, pour comple´ter la banque de donne´es spectrales
de la mole´cule en question ou permettre l’identification dans le milieu interstellaire.
Figure 2.5 – Exemple de fichier *.cat
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ASFIT/ASROT :
Un site web appele´ Programs for ROtational SPEctroscopy 11 a e´te´ cre´e´ a` l’acade´mie
des sciences de Pologne par Z. Kisiel. Il permet de te´le´charger plusieurs logiciels code´s
en langage FORTRAN, et notamment les progammes ASFIT (ASymmetric top FITting
program) et ASROT (ASymmetric ROTor predictive program). Leur utilisation est assez
similaire aux programmes SPFIT/SPCAT, seul le format des programmes d’entre´e et sor-
tie diffe`re ; les fichiers *.par et *.lin sont regroupe´s en un seul et meˆme fichier *.asf. Les
fichiers de sorties sont similaires aux fichiers *.fit et se nomment *.out. Il est tout a` fait
possible dans le fichier ASFIT, de cre´er des fichiers de sorties compatibles avec SPFIT (la
re´ciproque n’est pas vraie). Ce code inclut en plus quelques tests statistiques qui seront
de´taille´s dans le Chapitre 4 : le calcul de l’influence des raies sur les parame`tres ainsi que
les corre´lations entres parame`tres.
Il existe par ailleurs dans la litte´rature, d’autres codes servants a` mode´liser les hamil-
toniens. Ces codes ne sont cependant pas tous re´fe´rence´s sur le site de PROSPE.
11. http ://info.ifpan.edu.pl/ kisiel/prospe.htm
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2.2 Les observations astrophysiques
2.2.1 Observer l’inobservable
La poussie`re pre´sente dans le milieu interstellaire ne permet pas d’observer dans le
visible toutes les re´gions de l’univers. La longueur d’onde de la lumie`re visible e´tant du
meˆme ordre de grandeur que la taille moyenne des grains de poussie`re, le rayonnement
est stoppe´ par la poussie`re (cf. Figure 2.6). Ces grains agissent comme un e´cran a` la
lumie`re. Plus pre´cise´ment les photons de courte longueur d’onde sont absorbe´s par les
grains interstellaires tre`s nombreux dans les re´gions de formation stellaire tandis que les
photons a` plus grande longueur d’onde traversent le nuage et peuvent nous parvenir.
Figure 2.6 – Les longueurs d’ondes infe´rieures ou e´gales au diame`tre des grains sont ab-
sorbe´es puis re´-e´mises a` plus grande longueur d’onde ; les photons posse´dant une longueur
d’onde plus grande ne sont pas affecte´s par la pre´sence des grains.
Figure 2.7 – Observation du nuage
de Barnard 68 dans diffe´rentes lon-
gueurs d’onde. On remarque que le
nuage apparaˆıt d’autant plus absor-
bant que la longueur d’onde d’obser-
vation est courte. Cre´dit : ESO
Les domaines millime´triques et submillime´triques permettent l’observation des re´gions
de formation stellaire, inaccessibles au visible ou a` l’UV. Ces re´gions sont relativement
froides et e´mettent donc dans le domaine infrarouge et radio. De plus, comme explique´
dans le Chapitre 1, ces re´gions sont denses en poussie`re et donc ne laissent passer que peu
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ou pas de photons a` des fre´quences e´leve´es (cf. Figure 2.6). Les atomes et les mole´cules
qui composent les re´gions de formation stellaire peuvent e´galement e´mettre ou absorber
le rayonnement correspondant aux transitions entre leurs diffe´rents niveaux d’e´nergie.
Deux processus gouvernent l’excitation et la de´sexcitation des atomes et des mole´cules en
phase gazeuse :
- les collisions : L’agitation des particules due notamment a` la tempe´rature du milieu
induit des collisions permettant le transfert d’e´nergie d’une particule a` une autre. Cette
e´nergie permet aux mole´cules d’atteindre des niveaux d’e´nergie rotationnelle ou vibra-
tionnelle supe´rieurs. Les collisions sont e´galement une source importante de de´sexcitation
dans les milieux denses.
- les processus radiatifs : L’absorption d’un photon se propageant dans le milieu est le
deuxie`me me´canisme principal d’excitation des espe`ces. Dans ces processus, la de´sexcita-
tion se fait par l’e´mission d’un photon soit de fac¸on spontane´e soit sous l’effet du champ
de rayonnement (e´mission induite ou stimule´e). L’e´mission spontane´e peut avoir lieu apre`s
l’excitation par absorption d’un photon aussi bien que par une collision. Les photons ainsi
e´mis auront une fre´quence qui de´pend de la diffe´rence d’e´nergie entre les deux niveaux
(niveau infe´rieur 1 et supe´rieur 2, cf. Figure 2.8) tel que ∆E = E2-E1 = hν. L’ensemble
des photons e´mis par une meˆme espe`ce constitue un signal observable sur Terre par les
radiote´lescopes notamment. Des notions plus pre´cises du transfert radiatif sont donne´es
dans l’annexe A.
Figure 2.8 – Processus radiatifs de´terminant le peuplement des niveaux d’e´nergie des
mole´cules et atomes, par absorption, e´mission spontane´e et stimule´e. Le niveau infe´rieur
est appele´ E1 et niveau supe´rieur E2. Origine : http ://www.optique-ingenieur.org
.
Depuis la Terre, une grande partie du rayonnement infrarouge lointain provenant du
MIS est absorbe´e par la vapeur d’eau pre´sente dans l’atmosphe`re, comme le montre la
Figure 2.9. Il ne peut donc pas eˆtre observe´ par des instruments ”au sol”. Seuls quelques te´-
lescopes situe´s aux sommets de re´gions montagneuses ayant un climat tre`s sec permettent
partiellement de telles observations. L’utilisation d’observatoires spatiaux est donc ne´ces-
saire (cf. Figure 2.10).
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Figure 2.9 – Transmission atmosphe´rique
Figure 2.10 – Absorption du rayonnement par l’atmosphe`re. Cre´dits : NASA.
Plusieurs types d’instruments (au sol et spatiaux) sont alors disponibles en fonction
des fre´quences que l’on souhaite observer. Cependant ont-ils le meˆme mode de fonction-
nement ? Quelles sont leurs limites ? En existe-t-il plusieurs types ?
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2.2.2 Les instruments au sol
Les observations au sol de´pendent essentiellement de la re´solution spatiale de´sire´e. En
effet, il existe deux types de te´lescopes :
- Les single-dish :
En franc¸ais te´lescope a` antenne unique, ayant une re´solution angulaire variant avec la
fre´quence observe´e, telle que :
θB(rad) = 1.22
λ(m)
D(m)
, (2.2)
ou` D est le diame`tre de l’antenne. Donc plus le te´lescope a un grand diame`tre, meilleure
sera la re´solution. La re´solution est souvent exprime´e en seconde d’arc (arcsec ou ”), soit :
θB(”) = 0.25
λ(µm)
D(m)
=
7.55× 104
ν(GHz)D(m)
(2.3)
Par exemple pour le radiote´lescope de l’IRAM de 30 m de diame`tre situe´ au Pico Ve-
leta au sud de l’Espagne, la re´solution spatiale θB = 29” a` 86 GHz, et 9.7” a` 260 GHz. θB
est e´galement appele´ la taille du lobe ou encore beam. En effet le signal rec¸u est forme´ d’un
lobe principal et de lobes secondaires et suit le sche´ma de puissance de´crit par la figure 2.11
Figure 2.11 – Mode`le de rayonnement
d’antenne. Sources : P. Hily-Blant.
Figure 2.12 – Principe d’un radiote´les-
cope. Cre´dits : NRAO.
Comme le montre la figure 2.12 le radiote´lescope rec¸oit le signal provenant de la source
observe´e sur le miroir primaire puis celui-ci est renvoye´ sur le miroir secondaire avant
d’eˆtre concentre´ vers le de´tecteur. Le signal rec¸u est alors converti en signal e´lectrique de
meˆme fre´quence que les photons incidents, puis un calibrateur e´talonne le signal en unite´
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de tempe´rature. On mesure donc une tempe´rature d’antenne TA (tempe´rature d’un corps
noir qui remplit le lobe de l’antenne et donnerait lieu a` un signal identique a` celui de´tecte´).
Cette tempe´rature TA n’est pas corrige´e de l’absortion atmosphe´rique, on utilise donc la
tempe´rature T∗A (tempe´rature d’antenne hors atmosphe`re). Cependant les tempe´ratures
d’antenne ne sont pas directement comparables aux tempe´ratures de brillance pre´dites.
Les antennes ne sont pas parfaites et le signal est atte´nue´ avec une certaine efficacite´ qui
de´pend du te´lescope utilise´. Il faut donc les convertir en tempe´ratures de brillance du lobe
principal ou Tmb (main beam temperatures) selon la formule suivante :
Tmb =
TA
Beff
= T ∗A
Feff
Beff
(2.4)
Ou` Feff correspond au forward efficiency c’est a` dire a` l’efficacite´ du lobe avant : cela
correspond a` la fraction de signal rec¸u depuis l’he´misphe`re avant par rapport au signal
total rec¸u de toutes les directions (cf. Figure 2.13). Le Beff est, quant a` lui, le beam
efficiency soit la fraction de puissance rec¸ue qui entre dans le lobe Gaussien principal
(plutoˆt que dans les lobes secondaires) par rapport a` la puissance totale, rec¸ue de toutes
les directions (cf. Figure 2.14).
Figure 2.13 – Sche´matisation du forward effi-
ciency (hachures noires).
Figure 2.14 – Sche´matisation du beam effi-
ciency (hachures noires).
Par ailleurs lorsque l’e´tendue de la source observe´e (θS) est plus petite que la taille de
lobe du te´lescope, la tempe´rature de brillance de la source est sous-estime´e, car dilue´e. Il
faut donc appliquer un facteur de dilution :
fD =
θ2S
θ2S + θ
2
B
(2.5)
Ainsi il devient possible de comparer les observations provenant de te´lescopes de dia-
me`tres diffe´rents. Les te´lescopes single-dish les plus utilise´s, et leurs caracte´ristiques, sont
liste´s dans la Table 2.4.
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Te´le´scope Diame`tre Re´cepteurs Bandes de fre´quences Re´solution rms/h.km.s−1
IRAM a 30m EMIR 80 - 358 GHz 31,5” - 7,2” 9,5 - 40 mK
HERA 215 - 272 GHz 11,7” - 9,2” ∼30 mK
APEX b 12 m APEX-1/2/3 211 - 500 GHz 30” - 13” 80 mK - 16 K
APEX-T2 1250 - 1390 GHz 5” -
LABOCA 345 GHz 19” 24 mJy/beam
SABOCA 850 GHz 7,8” 77 mJy/beam
JCMT c 15m RxA 211 - 272 GHz 24” - 18,5” 86 - 100mK
HARP 325 - 375 GHz 15,5” - 13,4” 200 - 250 mK
RxW 630 - 710 GHz 8” - 7” 36 - 37 K
CSO d 10m Sidecab 177 - 730 GHz 43” - 10” ∼29 mK
Cassegrain 200 - 410 GHz 38” - 18,4” ∼33 mK
810 - 900 GHz 9,2” - 8,4” ∼20 mK
Table 2.4 – Comparaison entre les caracte´ristiques observationelles de te´lescopes single dish.
a. Institut de RadioAstronomie Millime´trique, Espagne
b. Atacama Pathfinder EXperiment, Chili
c. James Clerk Maxwell Telescope, Hawa¨ı
d. Caltech Submillimeter Observatory, Hawa¨ı
Cependant avec ce type d’instrument on ne peut pas diffe´rencier deux sources proches
car les e´missions de toutes les composantes contenues dans le lobe sont me´lange´es ; il
n’est pas possible de distinguer si l’e´mission provient de l’enveloppe ou du coeur de la
proto-e´toile par exemple. Il faudrait pour cela ame´liorer la re´solution spatiale donc aug-
menter le diame`tre D du te´lescope. Or il est difficile de construire des antennes avec un
diame`tre supe´rieur a` 50 me`tres avec une qualite´ de surface suffisante (de λ/20 a` λ/50) et
un pointage pre´cis (HPBW/10, avec HPBW le Half Power Beam Width, de´fini comme le
diame`tre angulaire du lobe principal ou` la puissance de l’antenne est e´gale a` la moitie´ de
la puissance maximale) a` cause des de´formations gravitationnelles et du vent. Une ide´e
est donc de remplacer le diame`tre du te´lescope par la distance entre deux te´lescopes. Un
nouveau type d’intruments a alors e´te´ de´veloppe´ : les interfe´rome`tres.
- Les interfe´rome`tres :
Leur avantage est de permettre une re´solution spatiale e´quivalente a` celle d’un radiote´-
lescope de diame`tre e´quivalent a` l’e´cart entre les antennes, appele´ ligne de base (baseline).
Mais d’un point de vue physique comment cela se passe-t-il ?
L’interfe´rome´trie est une me´thode de mesure qui exploite les interfe´rences intervenant
entre plusieurs ondes cohe´rentes entre elles. En effet une seule source ponctuelle e´met un
champ e´lectromagne´tique cohe´rent, alors qu’une source qui comprend deux ”sous sources”
ponctuelles e´met deux champs d’ondes se´pare´s qui n’interagissent pas ; ils sont incohe´-
rents. L’interfe´rome´trie permet de reconnaˆıtre cette incohe´rence, car le contraste entre les
maxima d’intensite´ permet d’obtenir une information sur la taille de l’objet observe´ ou
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sur la se´paration angulaire entre deux objets observe´s.
Plus pre´cisement, la figure d’interfe´rences, par exemple d’une source ponctuelle double,
est une se´rie de franges alternativement sombres et lumineuses au foyer de l’instrument.
Ces franges ne se forment que lorsque l’interfe´rome`tre ne re´sout pas la source originale,
c’est-a`-dire lorsque l’espacement entre les antennes n’est pas suffisant pour se´parer les
sources. Partant d’une faible se´paration entre les antennes, on peut progressivement les
e´carter jusqu’a` ce que disparaissent les franges d’interfe´rence. La re´solution angulaire qui
correspond a` la se´paration des antennes au moment ou` les franges disparaissent est alors
e´gale a` la se´paration angulaire entre les deux composantes de la source. On peut donc
ainsi mesurer l’espacement entre deux e´toiles sans pour autant pouvoir en voir leurs images
individuelles.
Quand l’objet est plus complexe qu’une source ponctuelle double, on observe toujours
des structures qui ressemblent a` des franges d’interfe´rence. Comme l’alignement entre les
2 antennes et l’objet est fixe, la figure d’interfe´rence donne une coupe a` travers la source.
Lors du mouvement de rotation de la terre au cours du temps, l’interfe´rome`tre bouge par
rapport a` la source et l’on mesure diffe´rentes coupes. On peut ainsi reconstruire la forme
de la source, graˆce a` des techniques nume´riques. On utilise le principe de Fizeau :
Figure 2.15 – Sche´matisation de la diffe´rence de
lobe obtenue entre single dish et interfe´rome`tre.
Soit b la ligne de base et a le di-
me`tre d’une seule antenne. On a vu
dans la section pre´ce´dente que la
taille du lobe principal e´tait e´gale
a` θB = 1.22λa , celle ci apparait en
rouge sur la figure ci-contre. Avec
l’interfe´rome´trie on obtient un lobe
synthe´tique de´pendant cette fois-ci
de la ligne de base :
θI = 1.22
λ
b
, (2.6)
en violet sur la figure. La re´solution
est donc meilleure lorsqu’on aug-
mente la distance entre les antennes.
- ALMA :
L’Atacama Large Millimeter Array (ALMA) est un interfe´rome`tre dans les domaines
millime´trique et submillime´trique situe´ sur le site de l’Observatoire du Llano de Chajnan-
tor, sur un haut plateau du de´sert d’Atacama (5100 m d’altitude), ou` se trouve e´galement
le radiote´lescope APEX. Il s’agit d’un projet d’envergure modiale qui associe l’Europe
(ESO), l’Ame´rique du nord (USA, Canada), l’Asie de l’est (Japon, Taiwan) et le Chili.
Son objectif est la mise en place de 50 antennes de 12m ayant une ligne de base jusqu’a` 16
km et des fre´quences comprises entre 30 et 900 GHz (10 - 0.3 mm) et pouvant atteindre de
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tre`s hautes sensibilite´s en un temps d’inte´gration record. Par ailleurs un ALMA compact
Array (ACA) comportera 4 antennes de 12m et 12 antennes de 7m permettant de cibler
des sources e´tendues. La mise en place des antennes devrait s’achever en 2013, cependant
il est de´ja` possible d’utiliser les antennes ope´rationnelles, graˆce aux demandes de temps
Early Science :
Le Cycle 0 (2011), comprenait 16 antennes
disponibles pour une ligne de base maxi-
male de 250m et une sensibilite´ spectrale
comprise entre 30 et 250 mJy, atteinte en
1 minute dans 1 km/s. Le Cycle 1, ouvert
en 2012, proposait 32 antennes pour une
ligne de base maximale de 1 km et une
sensibilite´ de 17 a` 145 mJy.
Figure 2.16 – Repre´sentation d’ALMA
en configuration compacte Cre´dits :
NRAO/AUI et ESO
Te´le´scope Ligne de base max Re´solution Nbr d’antennes Fre´quences rms/h.km.s−1
ALMA a 1km 1.3” - 0.1” 32 3, 1.3, 0.8 17 - 145 mJy
Cycle 1 et 0.45 mm /1min.km.s−1
PdBI b 760 m 3.5” - 0.35” 6 80 - 371 GHz 0.10 - 0.40 mJy
Projet 1.6 km 0.2” 12 - -
NOEMA c
SMA d 508 m 0.25” 8 180 - 700 GHz 0.48 mJy
a. Atacama Large Millimeter/submillimeter Array, Chili
b. Plateau de Bure Interformeter, France
c. Northern Extended Millimeter Array, France
d. Submillimeter Array, Hawa¨ı
Table 2.5 – Comparaison entre les caracte´ristiques observationnelles d’interfe´rome`tres.
Figure 2.17 – Sensibilite´
(quantifie´e en niveau de bruit
en mJy/beam) du continuum
apre`s 8h, pour une source a`
45˚ d’e´le´vation, une colonne
de vapeur d’eau d’1mm a` 345
GHz, 3mm a` 230 GHz et
5mm a` 90 et 150 GHz. Cre´-
dits : IRAM NOEMA Project,
phase A.
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Figure 2.18 – Comparaison
entre les re´solutions spatiales
de NOEMA, SMA, CARMA,
et ALMA. Cre´dits : IRAM
NOEMA Project, phase A.
2.2.3 Les satellites et te´lescopes embarque´s
- Historique :
Lorsque l’opacite´ atmosphe´rique ne permet pas des observations au sol, on utilise des
instruments hors atmosphe`re. Depuis 1800 et la de´couverte du rayonnement infrarouge
par W. Herschel, les observations ont e´volue´ partant du ballon sonde aux satellites en
orbite. Sont de´crites ici quelques unes des missions les plus marquantes dans les domaines
de l’IR au sub-millime´trique :
• 1960 Les premiers te´lescopes IR sont embarque´s a` bord de ballons et per-
mettent les premie`res observations hors atmosphe`re.
• 1983 Lancement du satellite IRAS qui a permis de comprendre notamment
les proprie´te´s des poussie`res interstellaires ainsi que la pre´sence de tre`s petits grains de
poussie`res et de larges mole´cules et agre´grats.
• 1995 Lancement du satellite ISO qui de´termina la nature et la composi-
tion des grains (silicates, glaces) et PAHs, de mole´cules syme´triques (C6H6, CH3, C2H4,
CO2...), ainsi qu’une e´tude des re´gions de chocs et des Re´gions de Photo Dissociation
(PDRs) avec les raies de H2.
• 1997 Installation de la came´ra IR NICMOS a` bord du te´lescope spatial
Hubble permettant des observations a` tre`s haute sensibilite´.
• 2003 Lancement de SPITZER qui e´tudia les glaces et silicates autour des
proto-e´toiles de faible masse et des disques.
• 2006 Premiers vols de SOFIA (te´lescope de 2.5 m embarque´ a` bord d’un
avion) dont l’objectif est l’e´tude de la composition de l’atmosphe`re des plane`tes et de
leurs surfaces. Il est utilise´ e´galement pour e´tudier les come`tes, la physique et la chimie
du milieu interstellaire ainsi que la formation des e´toiles.
• 2009 Lancement du satellite Herschel.
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- Stratospheric Observatory for Infrared Astronomy :
SOFIA est le plus grand observatoire ae´roporte´ du monde, e´tudiant l’univers aux
longueurs d’onde infrarouges, capable de faire des observations impossibles pour des te´-
lescopes au sol plus grands. SOFIA est un partenariat entre la NASA et le Centre Ae´ro-
spatial Allemand (DLR), qui consiste en un Boeing 747SP ame´nage´ pour transporter un
te´lescope de diame`tre e´quivalent a` 2.5 me`tres.
Le miroir primaire de SOFIA de 2.7 me`tres est concave, fortement poli et couvert
d’Aluminium pour assurer une re´flectivite´ maximale. Les rayons entrants rebondissent de
la surface courbe´e et sont de´vie´s vers le miroir convexe secondaire de 40 cm de diame`tre
avant d’eˆtre re´fle´chis sur le miroir plan tertiaire, incline´ a` 45˚ . Ce dernier oriente les rayons
vers le point focal, ou` se trouve le de´tecteur. Bien que le te´lescope de SOFIA ait un miroir
primaire de 2.7 me`tres, il est conside´re´ comme un te´lescope de 2.5 me`tres, parce que les
contraintes optiques impliquent que seulement environ 90 % de la surface re´fle´chissante
du miroir (appele´ ”ouverture efficace”) puisse eˆtre utilise´.
Figure 2.19 – Boeing 747SP transportant
SOFIA. Cre´dits : NASA Figure 2.20 – Le te´lescope SOFIA
- L’Observatoire Spatial Herschel :
Le satellite Herschel Space Observatory est un observatoire spatial de l’Agence Spa-
tiale Europe´enne (ESA) qui fournit l’unique moyen d’explorer une partie peu connue voire
me´connue du spectre sub-millime´trique (500-1800 GHz) et l’infrarouge lointain (57-670
µm). Il a e´te´ lance´ le 14 mai 2009, en meˆme temps que le satellite Planck (celui ci a e´te´
conc¸u pour e´tudier le fond diffus cosmologique), et a e´te´ place´ au point de Lagrange L2.
Il s’agit d’un te´lescope Cassegrain d’une hauteur de 9 m, avec un miroir primaire ayant
un diame`tre de 3.5 m refroidi a` 70 K et une masse au lancement de 3300 kg. Il comporte
3 instruments a` bord : PACS, SPIRE, HIFI qui ont pour fonction de l’imagerie, de la
photome´trie et/ou de la spectroscopie. Ces instruments sont place´s dans un cryostat a`
He´lium superfluide (1.7 K) et les e´tages les plus critiques de PACS et SPIRE (les bolo-
me`tres) sont refroidis a` 300 mK.
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Figure 2.21 – Le stallite Herschel Cre´dit :
Copyright : ESA
Figure 2.22 – Les instruments
d’Herschel : PACS, SPIRE et HIFI
Cre´dit : ESA
L’instrument PACS (Photodetector Array Camera & Spectrometer, 57–210 µm) com-
prend une came´ra et un spectrome`tre de faible et moyenne re´solution. Il est dote´ de quatre
re´seaux de de´tecteurs, 2 bolome`tres pour la photome´trie et deux photoconducteurs pour
la spectroscopie.
L’intrument SPIRE (Spectral & Photometric Imaging REceiver, 200-670 µm) com-
prend e´galement une came´ra et un spectrome`tre a` faible et moyenne re´solution mais pour
de plus grandes longueurs d’onde. Avec son photome`tre imageur et son Spectrome`tre a`
Transforme´e de Fourier (FTS), SPIRE est l’instrument ide´al pour les grands releve´s ga-
lactiques et extragalactiques.
Enfin l’intrument HIFI (Heterodyne Instrument for the Far-Infrared, 157-625 µm) est
un instrument he´te´rodyne qui utilise 6 me´langeurs de types SIS (Supra-conducteur -
Isolant - Supra-conducteur) et 1 HEB (Hot Electron Bolometer) pour couvrir toute la
bande de 490 a` 1250 GHz, puis de 1.4 a` 1.7 THz. Ces deux types de me´langeurs ont le
plus faible niveau de bruit a` leurs fre´quences respectives, ce qui offre a` HIFI une extreˆme
sensibilite´. Chaque bande de fre´quence est analyse´e sur 2.4 ou 4 GHz de large a` l’aide
de deux spectrome`tres travaillant en paralle`le : WBS pour Wide Band Spectrometer et
HRS pour High Resolution Spectrometer. Ces deux instruments permettent a` la fois de
disposer d’un spectre large bande (4 GHz) avec une re´solution moyenne (1 MHz) ainsi
que de ‘zoom spectraux’ (de 1×250 MHz a` 4×500 MHz) avec des hautes re´solutions (de
100 kHz a` 800 kHz).
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2.2.4 Les outils de re´duction et d’analyse de donne´es
Pour pouvoir analyser les spectres observationnels re´alise´s a` l’aide de radiote´lescopes,
une re´duction des donne´es est ne´cessaire. En effet, les donne´es obtenues sont calibre´es en
fre´quence et en intensite´ relative, mais de nombreux biais instrumentaux subsistent et il
faut donc travailler ces donne´es ”brutes” avant de les exploiter. Pour cela, j’ai utilise´ dans
le cadre de ma the`se diffe´rents logiciels, l’un de´die´ au traitement des donne´es, le second a`
l’analyse des spectres.
GILDAS / CLASS :
GILDAS 12 est un ensemble de logiciels de traitement de spectres utilise´s en radio-
astronomie. Le de´veloppement de GILDAS a e´te´ initie´ a` l’Observatoire de Grenoble et
est rapidement devenu une collaboration informelle entre l’IPAG (Institut de Plane´tolo-
gie et d’Astrophysique de Grenoble, anciennement LAOG : Laboratoire d’Astronomie de
l’Observatoire de Grenoble) et l’IRAM ; des partenaires additionnels participent aux de´-
veloppements re´cents : le LAB (Laboratoire d’Astrophysique de Bordeaux) et le LERMA
(Laboratoire d’Etude du Rayonnement de la Matie`re en Astrophysique - Observatoire de
Paris). GILDAS a e´te´ adopte´ comme le programme de re´duction de donne´es standard de
l’IRAM (30m et PdBI).
C’est un ensemble de logiciels de´veloppe´s en FORTRAN 90 pour la re´duction de don-
ne´es des spectres observationnels dans les domaines millime´trique et sub-millime´trique.
Il contient notamment le programme CLASS (Continuum and Line Analysis Single-dish
Software) qui sert a` re´duire les donne´es obtenues avec un te´lescope single dish :
En ge´ne´ral, une observation est le re´sultat de plusieurs courtes inte´grations sur la
source (cf. Figure 2.23). Les actions a` re´aliser pour passer de ces courtes inte´grations a`
un spectre final preˆt a` eˆtre exploite´ sont les suivantes :
– Inspecter toutes les inte´grations : ignorer les mauvaises (trop bruite´es), supprimer
les e´ventuels mauvais canaux.
– Moyenner tous les spectres correspondant a` la meˆme gamme de fre´quence (cf. Figure
2.24).
– Soustraire la ligne de base sur nos donne´es. En effet, le niveau du continuum n’est
pas toujours bien calibre´, ou bien certains biais instrumentaux peuvent affecter sa
forme, et il est donc ne´cessaire de le soustraire afin de s’inte´resser uniquement a`
l’intensite´ relative des raies spectrales (cf. Figure 2.25). Cet ajustement peut eˆtre
un polynoˆme d’ordre n ou sinuso¨ıdal. C’est une e´tape primordiale et de´licate, car en
cas de raies faibles, elle peut cre´er une erreur sur l’intensite´ de la raie. Par ailleurs
cette ligne de base nous permet de de´terminer le rms (ou root mean square) c’est
a` dire la racine carre´e de la moyenne quadratique du signal observe´ hors e´mission.
Plus pre´cisement il s’agit du niveau de bruit atteint. Il correspond a` l’e´quation :
12. http ://www.iram.fr/IRAMFR/GILDAS/
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rms =
√√√√ 1
N
N∑
i=0
(Ti − 〈Ti〉)2 (2.7)
.
– Convertir les tempe´ratures d’antenne (T∗A) en main beam temperatures (Tmb), comme
explique´ dans la section pre´ce´dente.
Le fichier final ainsi cre´e´, sera par la suite imple´mente´ dans le logiciel CASSIS pour
analyse : identification des signatures spectrales, de´termination des parame`tres des raies
(position, largeur a` mi-hauteur, intensite´ inte´gre´e, etc), mode´lisation.
Lors de ma the`se, j’ai donc utilise´ le logiciel CLASS pour re´duire les spectres observe´s
au 30m de l’IRAM et au CSO. Puis je me suis servie du logiciel CASSIS afin de pre´parer
les demandes de temps d’observation et dans un second temps, analyser les donne´es ob-
serve´es (cf. Chapitres 3 et 4).
Figure 2.23 – Exemple d’une
courte inte´gration en direction
de G31.41 avec le CSO
Figure 2.24 – Moyenne de
toutes les courtes inte´grations
(193) en direction de G31.41
avec le CSO. On remarque
nettement sur cette figure la
difficulte´ de soustraire la ligne
de base.
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Figure 2.25 – Spectre apre`s
la correction de la ligne de
base par un ajustement poly-
nomial qui a permis de de´ter-
miner un rms sur cette feneˆtre
de 18 mK.
CASSIS :
Le logiciel CASSIS 13 (Centre d’Analyse Scientifique de Spectres Infrarouges et Sub-
millime´triques) est de´veloppe´ a` l’IRAP (anciennement CESR) depuis 2005. Il est utilise´
pour l’analyse des spectres d’observation. En particulier, l’un de ses buts est de faciliter
l’identification des espe`ces dans les releve´s spectraux ou les observations a` large bande
passante (de plus en plus courant avec l’augmentation des capacite´s des re´cepteurs : pas-
sage du MHz au GHz en ∼10 ans).
Il s’agit d’un logiciel interactif de´veloppe´ en JAVA qui posse`de, entre autres, les fonc-
tionnalite´s suivantes :
– Une large base de donne´es (locale, permettant de travailler sans eˆtre connecte´ a`
internet) rassemblant toutes les bases de donne´es spectroscopiques disponibles, no-
tamment JPL, CDMS, NIST et HITRAN.
– Plusieurs mode`les de transfert radiatif (LTE, Radex, ...)
– Des outils d’ajustement (polynomial, gaussien, lorentzien, etc)
CASSIS permet de re´aliser :
• Une identification spectrale : pour une mole´cule choisie, CASSIS trouve
toutes les transitions pre´sentes dans la gamme de fre´quence observe´e ; il offre la possibi-
lite´ de re´gler des seuils sur certains parame`tres spectroscopiques (Eup, Aij) afin de mieux
cibler la recherche ; il peut e´galement indiquer sur les spectres observe´s toutes les transi-
tions potentielles de toutes (ou d’une se´lection de) mole´cules contenues dans les bases de
donne´es spectroscopiques, ce qui permet d’e´tablir la pre´sence e´ventuelle de “line blending”
(voir Figure 2.26)
• Une de´termination des parame`tres des raies : intensite´ au pic, position,
largeur a` mi-hauteur, intensite´ inte´gre´e ; ces parame`tres, ainsi que les parame`tres spec-
troscopiques de la transition en question, peuvent eˆtre sauvegarde´s dans un fichier ASCII
pour une utilisation ulte´rieure.
13. http ://www.cassis.irap.omp.eu
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• Un diagramme rotationnel : CASSIS utilise les parame`tres sauvegarde´s au
point pre´ce´dent pour e´tablir un graphe de ln(Nup/gup) en fonction de Eup, c’est-a`-dire
le logarithme ne´pe´rien de la densite´ de colonne pour un niveau d’e´nergie donne´, divise´e
par la de´ge´ne´rescence (ou poids statistique) de ce niveau, en fonction de l’e´nergie de ce
niveau par rapport a` l’e´nergie du niveau fondamental (Goldsmith & Langer 1999). Si les
populations des niveaux d’e´nergie sont de´crites par le mode`le a` l’ETL et si l’e´mission est
optiquement mince, les points sont aligne´s et leur ajustement line´aire permet de de´termi-
ner la densite´ de colonne totale et la tempe´rature d’excitation (c.f. Annexe A pour une
description de´taille´e et Figure 2.27 pour une illustration)
• Une mode´lisation des spectres observe´s, adapte´e au te´lescope utilise´ (CSO,
IRAM 30m, JCMT, APEX...) : cela permet par exemple de de´terminer s’il reste des es-
pe`ces non-identifie´es dans le spectre.
En ite´rant autant de fois que ne´cessaire les e´tapes de´crites ci-dessus, il est donc possible
d’e´tablir les caracte´ristiques physico-chimiques de la source (espe`ces pre´sentes, densite´s
de colonne, tempe´ratures d’excitation, taille de(s) re´gion(s) d’e´mission, ...).
Figure 2.26 – Exemple de
l’outil d’analyse de raies :
e´tude d’une raie de o-H2CO
dans le spectre observe´ (noir)
et d’un mode`le a` l’ETL (rose)
Figure 2.27 – Exemple de
diagramme rotationel
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3.1 Introduction
L’e´thanol CH3CH2OH est une mole´cule complexe organique qui a de´ja` e´te´ observe´e
dans plusieurs objets du milieu interstellaire (MIS) ; initialement en 1975 par Zuckerman
et al. (1975), dans le nuage mole´culaire ge´ant Sagittaire B2 (Sgr B2), puis dans un second
temps par Millar et al. (1988) dans la re´gion de formation d’e´toiles massives W51M. Des
raies d’e´thanol ont e´galement e´te´ identifie´es dans Orion KL (Turner 1989; Ziurys & McGo-
nagle 1993) et la de´tection a e´te´ par la suite confirme´e de´finitivement (Pearson et al. 1997;
Ohishi et al. 1995). Des raies ont aussi e´te´ observe´es dans de nombreuses autres zones de
formation stellaire et des cœurs chauds (Nummelin et al. 1998; Ikeda et al. 2001). Mais
e´galement dans G34.3 + 0.15 en 1995 (Millar et al. 1995). Les observations sugge`rent que
l’e´thanol est principalement localise´ dans des re´gions de hot core avec des densite´s de gaz
de l’ordre de 106 – 108 cm−3 et des tempe´ratures supe´rieures a` 100 K.
Les chemins de formation de cette mole´cule sont encore peu connus. Cependant, a`
cause de sa forte abondance dans les hot cores, l’e´thanol pourrait jouer un roˆle ma-
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jeur dans la complexite´ chimique des grains par exemple, et intervenir dans la formation
d’autres mole´cules complexes tels que des e´thers et des esters.
Le spectre de rotation d’une telle mole´cule est assez dense car c’est une toupie asy-
me´trique avec deux mouvements de grandes amplitudes : une rotation du groupe me´thyle
(syme´trique) et du groupe hydroxyle (asyme´trique). Il existe en deux conformations (appe-
le´es conforme`res ou rotame`res) : deux syme´triques gauche et un anti (aussi connu comme
trans). Ce dernier pre´sente le plus bas niveau d’e´nergie et donc c’est dans cette conforma-
tion que l’e´thanol a le plus souvent e´te´ observe´ dans le milieu interstellaire. A cause de sa
complexite´ l’e´thanol et ses isotopologues ge´ne`rent beaucoup de raies spectrales, il est donc
important de connaˆıtre parfaitement son spectre the´orique afin de pouvoir correctement
caracte´riser le spectre astrophysique (le phe´nome`ne des weeds : raies non-identifie´es, raies
superpose´es, cf. section 3.3.3).
Aujourd’hui, le spectre de la mole´cule me`re d’e´thanol est bien caracte´rise´ du centi-
me´trique au sub-millime´trique. En effet en 1962, Michielsen-Effinger (Michielsen-Effinger
1962) re´alisa le premier spectre centime´trique (12.8 et 25.8 GHz) et de´termina les pre-
mie`res constantes de rotation pour les e´tats gauche et anti ; ces mesures furent comple´-
te´es en 1969 jusqu’a` 58 GHz (Michielsen-Effinger 1969). En 1968 Takano et al. (1968)
publie`rent les mesures du conforme`re anti et e´value`rent son moment dipolaire, puis Ka-
kar & Quade (1980) entreprirent l’e´tude et l’analyse des deux e´tats gauche et de ses
isotopologues deute´re´s. Les diffe´rentes e´tudes mene´es durant cette de´cennie ont permis
de de´terminer la structure de cette mole´cule. A partir de 1995 Pearson, Sastry, Herbst
et De Lucia, commence`rent une investigation tre`s comple`te sur chacun des conforme`res ;
le spectre millime´trique et submillime´trique de l’e´tat trans en 1995 (de 65 a` 350 GHz,
Pearson et al. 1995), puis de meˆme pour l’e´tat gauche en 1995 et 1996 (de 51 a` 505 GHz,
Pearson 1996; Pearson et al. 1997). Enfin Pearson et al. (2008) re´alise`rent des mesures
jusqu’a` 1.6 THz avec une analyse incluant tous les rotame`res de cette mole´cule et l’inter-
action avec les torsions du groupe CH3.
Les isotopes 13C de quelques mole´cules complexes comme cyanure d’e´thyle et de vinyle
(Demyk et al. 2007; Mu¨ller et al. 2008) ont e´te´ de´tecte´es dans des re´gions de formation stel-
laire. Cependant, l’identification de ces espe`ces 13C dans le milieu interstellaire est geˆne´e
non seulement par leur faible abondance (∼ 1%), mais aussi par un manque de donne´es
de laboratoire. Graˆce a` la sensibilite´ des nouveaux instruments, comme l’interfe´rome`tre
ALMA, on s’attend a` pouvoir identifier les isotopologues de mole´cules complexes. Une
comparaison des abondances des espe`ces isotopiques pourrait donner des informations
sur les processus de formation de ces mole´cules complexes.
Jusqu’a` pre´sent aucune de´tection des isotopologues 13C d’e´thanol (CH133 CH2OH et
13CH3CH2OH, nomme´s apre`s 13C1 et 13C2 respectivement) dans le milieu interstellaire
n’a pu eˆtre e´tablie. Cependant, avant cette e´tude, peu de donne´es spectroscopiques e´taient
disponibles : quelques mesures des spectres centime´triques du 13C1, 13C2 et de la double
substitution ont e´te´ re´alise´es par J.P Culot. Le spectre du 13C1 a e´te´ re´alise´ de 26 a` 58
GHz (Culot 1969). Puis des mesures des autres isotopologues (D, 13C2 et 18O) ont e´te´
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publie´es dans la the`se de J.P. Culot, (Culot 1971) incluant 11 raies du 13C2.
J’ai donc re´alise´ une e´tude en deux temps : le premier fut une extension des mesures
du 13C1 et 13C2 en laboratoire afin d’obtenir des parame`tres spectroscopiques pre´cis dans
le domaine millime´trique et sub-millime´trique (de 80 a` 800 GHz en collaboration avec le
groupe de spectroscopie de Cologne en Allemagne), puis le deuxie`me a e´te´ de tenter une
premie`re de´tection dans le milieu interstellaire. Les re´sultats de l’e´tude spectroscopique
ont e´te´ publie´s dans l’article Bouchez et al. (2012a) (c.f. Annexe B).
3.2 La spectroscopie
3.2.1 La spectroscopie de l’e´thanol
L’e´thanol est une toupie asyme´trique prolate qui presente deux mouvements de grandes
amplitudes : une rotation du groupe me´thyle (-CH3, syme´trique) et du groupe hydroxyle
(-OH, asyme´trique). Le groupe OH donne 3 positions de conforme`res ; le plus faible en
e´nergie est le conforme`re anti, les deux autres sont le gauche+ et le gauche- : le gauche+,
se situe a` 39.5 cm−1 au dessus du rotame`re trans et a` 3.3 cm−1 en dessous du gauche-
(Pearson et al. 2008). Ces e´tats pre´ce´demment cite´s peuvent eˆtre caracte´rise´s par la syme´-
trie de la fonction d’onde de l’hydroxyle (en-pair ou on-impaire) par rapport au plan CCO
de la mole´cule d’e´thanol, soit trans, gauche+ et gauche- correspondent respectivement a`
e0, e1 et o1.
Cette diffe´rence en e´nergie entre les conforme`res gauche et trans permet l’e´tude et
la mesure des niveaux rotationnels de ce dernier sans qu’il soit affecte´ par les niveaux
d’e´nergie du gauche.
Figure 3.1 – Barrie`re de torsion du groupe hy-
droxyl
Figure 3.2 – Sche´ma de la mole´cule
d’e´thanol dans ces deux conformations
possibles
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Pour l’e´thanol le degre´ d’asyme´trie est de :
κ =
2B −A− C
A− C ≈ −0.9 (3.1)
Cette mole´cule peut donc eˆtre conside´re´e comme ”le´ge`rement” asyme´trique car B et C
sont du meˆme ordre de grandeur. Cela implique une forme dite ”prolate” et re´pond donc
a` l’e´quation e´nerge´tique (cf. Chapitre 1) :
E =
1
2
(B + C)J(J + 1) + [A− 1
2
(B + C)]WJKaKc(bp), (3.2)
avec, W l’e´nergie re´duite et bp le parame`tre d’asyme´trie pour une mole´cule quasi prolate
(c.f. section 1.2.3).
La substitution 13C ne modifie pas fondamentalement la structure ni la syme´trie de
notre mole´cule. Comme nous ne disposions pas des valeurs des deux moments dipolaires
µa et µb pour le 13C, nous avons utilise´ ceux de´termine´s pour le 12C par Takano et al.
(1968) soit 0.046 et 1.438 D respectivement.
Au vu de son faible degre´ d’asyme´trie (proche de -1), la re´duction syme´trique S de
Watson a e´te´ choisie.
L’hamiltonien re´duit utilise´ pour ajuster nos donne´es expe´rimentales, s’e´crit donc :
HSred = Hredr +H(4)redd +H(6)redd +H(8)redd , (3.3)
avec Hredr l’hamiltonien rotationel re´duit, qui a pour valeur :
Hredr =
1
2
(B + C)P 2 + [A− 1
2
(B + C)]P 2z +
1
2
(B − C)(P 2x − P 2y ), (3.4)
et H(4)redd ,H(6)redd ,H(8)redd les hamiltoniens re´duits des parame`tres de distortion centrifuge
quartique, sextique et octique respectivement :
H(4)redd = −DJP 4 −DJKP 2P 2z −DKP 4z − 2d1P 2(P 2x − P 2y )− d2[P 2z , (P 2x − P 2y )] (3.5)
H(6)redd = HJP 6 +HJKP 4P 2z +HKJP 2P 4z +HKP 6z
+2h1P 4(P 2x − P 2y ) + h2P 2[P 2z , (P 2x − P 2y )] + h3[P 4z , (P 2x − P 2y )]
(3.6)
H(8)redd = LJP 8 + LJJKP 6P 2z + LJKP 4P 4z + LKKJP 2P 6z + LKP 8z
+lJP 6(P 2x − P 2y ) + lJKP 4[P 2z , (P 2x − P 2y )] + KJP 2[P 4z , (P 2x − P 2y )] + lK [P 6z , (P 2x − P 2y )]
(3.7)
Par ailleurs, le spectre de l’e´thanol est particulie`rement complexe car il fait interve-
nir des mouvements de torsion du groupe me´thyle et du groupe hydroxyle en plus des
mouvements de rotation. Ces niveaux de torsion sont bas (∼ 39 cm−1) et donc peuplent
e´galement des niveaux d’e´nergie bas qui viennent perturber les spectres lors des mesures
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de l’e´tat fondamental. Ceux-ci ont pour effet de cre´er des interactions entre les niveaux
d’e´nergie entrainant des inte´ractions entre les parame`tres. Cependant, lors d’une e´tude
dans le milieu interstellaire, on s’inte´resse principalement au niveau fondamental, la` ou`
les raies sont les plus intenses. On cherche donc a` s’affranchir un maximum de ces pertur-
bations. C’est pourquoi nous avons focalise´ nos mesures sur les niveaux fondamentaux (vt
= 0) du conforme`re trans des mole´cules CH133 CH2OH et
13CH3CH2OH, en nous limitant
aux transitions n’ayant pas d’interaction avec l’e´tat gauche.
3.2.2 La spectroscopie de laboratoire
Les pre´ce´dentes mesures re´alise´es par Culot (1969, 1971) contiennent 69 transitions
comprises entre 26 et 58 GHz pour le 13C1 et seulement 11 transitions comprises entre
26 et 46 GHz pour le 13C2. J’ai e´tendu les mesures de 80 a` 800 GHz, afin d’obtenir des
pre´dictions pre´cises dans le domaine submillime´trique.
3.2.2.1 De´tails expe´rimentaux
Les spectres d’absorption des deux isotopologues 13C de l’e´thanol ont e´te´ enregistre´s
a` l’Universite´ de Cologne dans la gamme millime´trique et sub-millime´trique. Trois confi-
gurations expe´rimentales diffe´rentes ont e´te´ utilise´es. Dans tous les cas, la source a e´te´
re´fe´rence´e par rapport a` un signal de 10 MHz venant d’une horloge atomique. Les e´chan-
tillons commerciaux (Cortecnet, Voisins-Le-Bretonneux) des deux isotopologues conten-
naient plus de 99 % d’e´thanol 13C. Toutes les mesures ont e´te´ re´alise´es a` une pression
statique de l’ordre de 10-20 µbar.
Le spectrome`tre utilise´ pour les mesures allant de 74 a` 122 GHz s’appelle POLMI-
DAS, qui signifie POLarized MIllimeterwave Decameter Absorption path Spectrometer.
Il s’agit d’un montage en ”double sens” (aller-retour), comme le montre la Figure 3.3, avec
un chemin total de 12.8 m. Un synthe´tiseur commercial (Rohde & Schwarz SMF 100A,
10-43.5 GHz), permet de fournir une puissance micro-ondes polarise´e. Il est suivi par un
pre´amplificateur commercial (Spacek Labs SGKKa-17–20), et une chaˆıne tripleur (Virgi-
nia Diodes, WR28 × 3) avec une gamme de fonctionnement nominal de 79.5 a` 120 GHz
et une puissance de production de 1 mW. La cellule d’absorption, en verre de silicate,
mesure 6.4 m de long, avec un diame`tre interne de 10 cm. Des feneˆtres de te´flon situe´es
aux extre´mite´s du tube ont e´te´ utilise´es pour les mesures.
Un miroir (rooftop, en forme de toit) est place´ en bout de cellule, pour refle´ter la
puissance d’entre´e, et tourne la polarisation de 90˚ . Ce changement de polarisation permet
de minimiser des interfe´rences entre le rayonnement aller et celui de retour ; la puissance est
re´fle´chie vers le de´tecteur par un re´seau de fils polarise´s situe´ entre la source et la cellule ;
le polariseur est transparent au rayonnement incident. Ce syste`me permet donc de doubler
la section d’absorption et ainsi d’ame´liorer conside´rablement le rapport signal/bruit. Le
rayonnement est focalise´ dans la cellule par une lentille de polye´thyle`ne qui sert e´galement
a` concentrer le rayonnement sur le de´tecteur. Ce dernier est une diode Schottky a` arse´niure
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Figure 3.3 – Spectrome`tre POLMIDAS
de gallium. Le signal rectifie´, est ensuite amplifie´ par un amplificateur a` bas bruit, et une
source de polarisation fournit e´galement une polarisation ne´gative au de´tecteur.
Pour ame´liorer la sensibilite´ du spectrome`tre, la source est module´e a` la fre´quence
de 47.1 kHz et on utilise un amplificateur commercial a` de´tection synchrone a` 2f (Signal
Recovery 7265, Ametek), pour obtenir un signal en forme de de´rive´e seconde de la raie.
Le controˆle et l’acquisition sont re´alise´s au moyen d’une interface LabVIEW (National
Instruments) fonctionnant sur un PC, via une interface GPIB.
Les mesures entre 200 et 310 GHz ont e´te´ re´alise´es en utilisant un carcinotron (BWO,
Backward Wave Oscillator) en stabilisation de phase (Istok, OB30 avec l’e´lectro-aimant)
semblable a` celui de´crit par Winnewisser et al. (1994) et Lewen et al. (1998), mais avec
un oscillateur de re´fe´rence diffe´rent pour la boucle de verrouillage de phase (PLL). La
source de re´fe´rence est un synthe´tiseur commercial (Rohde & Schwarz SMF 100A, 10-
43.5 GHz) suivi par une chaˆıne pre´amplificateur-tripleur commerciale (VDI-AMC-S180,
Virginia Diodes) avec une gamme de fonctionnement nominal de 75 a` 130 GHz et une
puissance de production de 10 mW. Le BWO a e´te´ verrouille´ sur la troisie`me harmonique
de ce signal en utilisant un multiplicateur-me´langeur a` bas bruit HEMT.
Le BWO (mode`le OB30) est monte´ entre les poˆles d’un e´lectro-aimant produisant un
champ magne´tique d’environ 0.9 T, ne´cessaire pour collimater le faisceau e´lectronique a`
l’inte´rieur du BWO. Une alimentation e´lectrique a` haute tension stabilise´e (F.u. G. Elek-
tronik, Allemagne), fournit l’alimentation a` la haute tension acce´le´rante (entre 1.30-3.80
kV) et le filament chauffant le courant (de 1,35 a` 1.4 A). Ceci produit un rayonnement
entre 260 et 355 GHz. Pour stabiliser la phase du BWO, une petite fraction du rayonne-
ment est de´vie´e par le se´parateur de champ sur un dispositif de ”me´lange” qui contient
une antenne parabolique et une diode Schottky planaire. Cette diode est situe´e au foyer
de la parabole et peut ope´rer dans la gamme de 180 - 1650 GHz. Dans ce me´langeur har-
monique, le rayonnement du BWO est me´lange´ avec l’harmonique de l’onde millime´trique
fournie par le synthe´tiseur, produisant ainsi une fre´quence interme´diaire IF = 350 MHz.
Le signal de re´fe´rence du synthe´tiseur est verrouille´ sur une horloge atomique (AC). La
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Figure 3.4 – Exemple de montage, utilisant un BWO
diode Schottky peut multiplier la fre´quence du synthe´tiseur (MW, 78 - 118 GHz) jusqu’a`
la 15ieme harmonique en fonction de la gamme de fre´quence mesure´e, ici nous avons uti-
lise´ la troisie`me. La fre´quence interme´diaire est calcule´e pour eˆtre e´gale a` νBWO−nνMW .
Cette IF est alors calcule´e puis compare´e a` la phase de l’harmonique de l’horloge ato-
mique (νac=5 MHz). S’il y a une diffe´rence, un signal de tension de controˆle de la PLL
corrige la phase du BWO proportionnellement a` la diffe´rence de phase, jusqu’a` ce qu’ils
correspondent (c.f. Figure 3.2.2.1). Enfin le rayonnement est de´tecte´ par un bolome`tre
InSb refroidi a` 4 K (QMC Instruments) par de l’he´lium liquide .
Dans cette gamme, nous nous sommes servis d’une cellule d’absorption de 3.5 m de
longueur. Trois lentilles de polye´thyle`ne et un de´doubleur (splitter) de champ ont e´te´
utilise´s pour ajuster le champ du BWO a` la cellule, le mixeur harmonique et le de´tecteur.
Une pre´cision est a` apporter sur le controˆle et l’acquisition re´alise´s par une interface
LabVIEW. Les fre´quences enregistre´es par le logiciel ne sont pas celles qui peuvent eˆtre
exploite´es directement, un ajustement est a` effectuer car il s’agit en fait des fre´quences du
synthe´tiseur. J’ai donc de´veloppe´ un code en FORTRAN 95 afin d’automatiser et faciliter
la proce´dure de conversion des fichiers de sortie car toutes les raies sont mesure´es une par
une, donc analyse´es une par une.
Au-dessus de 500 GHz la configuration est globalement semblable a` celle utilise´e pour
les plus basses fre´quences, mais avec quelques diffe´rences ; le synthe´tiseur commercial
60 Chapitre 3. L’e´thanol 13C
et la chaˆıne pre´amplificateur-tripleur de´crite ci-dessus ont e´te´ cette fois utilise´s comme
source, et suivis par un multiplicateur ”superlattice” (Endres et al. 2007) qui produit des
harmoniques impaires. Dans ce cas, nous avons utilise´ les cinquie`me et septie`me harmo-
niques et se´lectionne´ la plus approprie´e lors de nos mesures a` l’aide de filtres passe bande
(Winnewisser et al. 1998, 1999). Une cellule d’absorption simple de 2 m a e´te´ utilise´e.
3.2.2.2 Analyse
Comme explique´ pre´ce´demment, l’e´thanol est une toupie le´ge`rement asyme´trique avec
κ = -0.9, c’est pourquoi le hamiltonien re´duit Watson-S dans la repre´sentation Ir a e´te´
utilise´. Les ajustements ont e´te´ re´alise´s graˆce au logiciel SPFIT (c.f 2.1.3) et les pre´dic-
tions ont e´te´ obtenues a` l’aide du programme SPCAT.
Nous avons mesure´ plus de 500 raies pour les deux isotopologues CH133 CH2OH et
13CH3CH2OH. Les mesures ont e´te´ faites dans les gammes 78-122, 200-230, 260-310,
500-600 GHz et (pour 13C1) entre 700-800 GHz. Le nombre de raies a e´te´ par la suite
re´duit lors de l’analyse, pour exclure celles avec des proble`mes expe´rimentaux ; mauvais
signal/bruit, convolution accidentelle avec une autre transition et les raies qui montraient
une perturbation significative par interaction avec les e´tats gauches.
Comme pre´lude a` cette e´tude nous avons effectue´ un ajustement des transitions me-
sure´es par Pearson et al. (2008) pour la mole´cule me`re, puis nous avons utilise´ seulement
des transitions correspondant au conforme`re-anti (c.f. tableau 3.1). Ceci nous a permis
de de´terminer l’ensemble minimal de parame`tres donnant un ajustement satisfaisant et a
donne´ une indication sur les raies non perturbe´es par l’interaction avec les e´tats gauche
en fonction de J et de Ka.
Analyse du 13C1 :
Les premie`res attributions de raies du 13C1 ont e´te´ faites en se servant des pre´dictions
base´es sur le travail de Culot (1969) entre 26 et 58 GHz. Le jeu de parame`tres re´sultant
a e´te´ utilise´ pour identifier les transitions les plus fortes de branche R, avec Ka = 1←0 et
0←1 entre 78 et 122 GHz. Les transitions a` faible valeur de J ont e´te´ facilement recon-
nues en raison de leur forte intensite´. J’ai alors constate´ que toutes les transitions e´taient
syste´matiquement de´cale´es par rapport aux pre´dictions, jusqu’a` un maximum d’environ 3
MHz a` J’ = 7. Ensuite, j’ai identifie´ les raies en augmentant syste´matiquement Ka jusqu’a`
K’a = 7. Finalement, j’ai mesure´ toutes les autres raies identifiables de la branche R. Ces
raies, nouvellement identifie´es, ont alors e´te´ ajoute´es dans le fichier *.lin, afin de re´aliser un
nouvel ajustement, qui ame´liore la pre´cision de nos pre´dictions. Par la suite j’ai comple´te´
l’attribution dans cette meˆme bande de fre´quences, des transitions K’a = 1←0 jusqu’a` J’
= 14 de la branche Q. Toutes ces nouvelles mesures ont e´te´ de nouveau incluses dans le fit.
La meˆme proce´dure a alors e´te´ re´pe´te´e pour toutes les autres gammes de fre´quence mesu-
re´es entre 200-230 GHz, 260-310 GHz et 500-600 GHz, avec un ajustement des constantes
a` chaque e´tape. Pour finir, j’ai e´galement pu identifier quelques transitions de la branche P.
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Le fit de l’e´thanol 13C1 contient 238 nouvelles raies identifie´es (251 transitions puisqu’il
y a 13 doublets Kc non re´solus) jusqu’a` J’max = 36 et K’a,max = 9, auxquelles sont ajoute´es
les 65 raies mesure´es par Culot, soit un total de 303 raies. Toutes ces nouvelles raies
mesure´es ont e´te´ e´value´es avec une incertitude de mesure de 50 kHz sur les raies isole´es,
qui correspond a` la pre´cision expe´rimentale.
Les raies avec un rapport signal/bruit trop faible, qui ne pouvaient pas eˆtre facilement
identifie´es, ont e´te´ exclues de l’ajustement, tout comme celles montrant une convolution
avec une autre raie. Aucune information ne permettant de connaˆıtre la pre´cisions des
incertitudes expe´rimentales des raies mesure´es par Culot, je leur ai donc assigne´, dans un
premier temps une valeur de 100 kHz ; limite expe´rimentale raisonnable permettant de les
inclure dans l’ajustement tout en privile´giant l’impact des nouvelles mesures. Cependant,
au vu des variations entre les fre´quences observe´es et calcule´es je leur ai assigne´ une in-
certitude de 250 kHz dans le fit final, donc elles n’ont pratiquement aucun impact sur les
parame`tres mole´culaires et leurs incertitudes. Par ailleurs, cinq raies mesure´es par Culot
(1969) ont e´te´ exclues du fit a` cause de leur e´cart trop important entre les fre´quences
mesure´es et les fre´quences calcule´es. Les parame`tres obtenus lors de cette e´tude sont pre´-
sente´s dans le tableau 3.1 en comparaison avec ceux determine´s par Culot (1969) ainsi
que ceux de la mole´cule me`re dans la configuration trans uniquement (comme explique´
au de´but de cette analyse).
Analyse du 13C2 :
Lorsque nous avons re´alise´ les premie`res pre´dictions des spectres du 13C2, nous n’avions
pas acce`s aux seules donne´es de basse fre´quence disponibles, publie´es dans la the`se de
JP Culot (Culot 1971), soit 11 transitions mesure´es entre 26 et 46 GHz. Cependant,
Lovas (1982) a rapporte´ les trois constantes rotationnelles. Concernant les parame`tres de
distortion centrifuge, nous avons utilise´ comme valeurs de de´part celles de´termine´es lors
de notre travail pre´ce´dent sur 13C1. En effet, la structure de la mole´cule e´tant presque la
meˆme, ces parame`tres sont relativement proches.
Le processus d’identification a e´te´ le meˆme que pour le premier isotopologue ; nous
avons tout d’abord identifie´ les transitions fortes de la branche R entre 80 et 120 GHz
avec Ka = 1←0 et 0←1, ensuite jusqu’a` K’a = 8. Puis les autres branches de cette meˆme
gamme de fre´quence ont e´te´ assigne´es. Le processus a e´te´ re´ite´re´ jusqu’a` environ 600 GHz.
Enfin le fit final de 13C2 contient 201 nouvelles raies identifie´es (205 transitions dont 4
doublets Kc non re´solus) jusqu’a` J’max = 37 et K’a,max = 8.
Les conditions d’exclusion de certaines raies ainsi que les incertitudes de mesure ont
e´te´ les meˆmes que pre´ce´demment. De plus, des de´doublements du groupe me´thyle sont
e´galement pre´sents et sont explique´s un peu plus loin dans cette section.
A la fin de notre e´tude, nous avons obtenu une copie des travaux re´alise´s (entre 26 et
58 GHz) par Culot (1971) et avons inte´gre´ les 11 raies a` notre fit. Les fre´quences mesure´es
de quatre raies avaient des e´carts par rapport aux valeurs calcule´es entre 100-200 kHz, les
autres s’ajustaient correctement avec les valeur calcule´es par le hamiltonien. L’inclusion
de ces raies n’a donc pas eu d’effet sur les parame`tres que nous avions de´termine´s. En plus
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des parame`tres de´termine´s dans cette nouvelle e´tude, le tableau 3.1 contient e´galement
ceux obtenus par Culot (1971).
Table 3.1 – Parame`tres rotationnels et de distortion centrifuge de´termine´s pour les iso-
topologues anti-13C1 et anti-13C2.
Parame`tres CH133 CH2OH
a CH133 CH2OH
13CH3CH2OH a 13CH3CH2OH CH3CH2OH b
A /MHz 34125.116 34125.14623 (290) 34748.893 (76) 34748.87715 (316) 34891.77565 (199)
B /MHz 9351.533 9351.56023 (58) 9087.665 (21) 9087.66246 (59) 9350.66366 (38)
C /MHz 8093.063 8093.09023 (48) 7927.892 (20) 7927.90852 (52) 8135.24588 (35)
DJ /kHz 8.31 (11) 8.36965 (110) 8.06243 (117) 8.46241 (88)
DJK /kHz -27.8 (12) -28.1846 (178) -28.0661 (190) -28.2636 (154)
DK /kHz 250.44 (57) 250.142 (73) 249.493 (101) 251.505 (100)
d1 /kHz -1.797 (21) -1.77796 (33) -1.62652 (33) -1.73949 (24)
d2 /kHz -35.3 (49) -39.755 (123) -33.725 (120) -35.775 (79)
HJ /mHz -7.71 (76) -4.58 (75) -4.95 (69)
HJK /Hz -0.511 (48) -0.258 (51) -0.472 (49)
HKJ /Hz -11.132 (147) -13.438 (193) -12.979 (137)
HK /Hz 22.76 (56) 17.96 (93) 26.02 (181)
h1 /mHz -7.413 (305) -5.876 (282) -5.563 (235)
h2 /mHz 0.604 (210) 0.534 (195) 1.152 (132)
h3 /mHz 2.445 (64) 1.853 (62) 2.655 (40)
LJJK /mHz -0.694 (41) -0.767 (40) -0.716 (47)
l4 /mHz -1.117 (46) -0.832 (46) -0.686 (48)
Jmax, Kamax 20, 8 36, 9 7, 2 37, 8
Fmax /MHz 57743.90 804377.36 45962.10 591210.56
nbr de raies 65 238 11 201
σFIT /kHz - 88 c(58) - 49 69
a. Valeurs obtenues a` partir de Culot (1969), dont 5 raies ont e´te´ rejete´es
b. Valeurs obtenues a` partir de Pearson et al. (2008), en ne tenant compte que des transitions du
conforme`re-anti
c. En incluant les raies de Culot (1969), les valeurs de nos donne´es seules sont entre parenthe`ses
Nous avons utilise´ le meˆme jeu de parame`tres pour chaque isotopologue 13C. Ceux-ci
ont e´te´ de´termine´s en obtenant le meilleur e´cart type (rms) du fit possible (c’est a` dire
obtenir sur l’ensemble des transitions le plus petit e´cart entre les fre´quences mesure´es
et celles calcule´es) avec le minimum de parame`tres. Ce jeu correspond e´galement a` celui
utilise´ pour la mole´cule me`re. Nous obtenons donc les parame`tres rotationnels, ainsi que
les parame`tres de distortion centrifuge (quartiques, sextiques et deux octiques). Le rms
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re´duit, pour les deux isotopologues 13C, est autour de 1, ce qui indique que les incerti-
tudes expe´rimentales ont e´te´ correctement e´value´es. En effet, le rms re´duit, pour valider
le mode`le, doit avoir une valeur proche de 1 ; si celui-ci est supe´rieur a` 1 cela signifie que
notre fit n’est pas tre`s bien ajuste´, par contre s’il est infe´rieur a` 1 cela signifie que les
parame`tres du fit, comme l’erreur attribue´ aux transitions par exemple, ont e´te´ sous esti-
me´s. De plus, les parame`tres sont du meˆme ordre de grandeur pour toutes les mole´cules
(parent et isotopologues).
Discussion :
Au vu de la forte valeur du moment dipolaire µb = 1.438 D par rapport aux valeurs
faibles des deux autres, des transitions de type b ont majoritairement e´te´ observe´es pour
les deux isotopologues.
Dans l’e´tat fondamental, les interactions entre les mouvements du groupe me´thyle et
du groupe hydroxyle ne sont pas de´tectables. Cependant, nous avons vu apparaˆıtre des
transitions de´bouble´es avec des composantes d’intensite´ e´gales (”syme´triques”) ou parfois
diffe´rentes (”asyme´triques”). La Figure 3.5 montre les exemples d’une raie simple (a) et
d’une raie comportant un de´bloublement (b). Ceux-ci sont dus a` la rotation interne du
groupe me´thyle de laquelle re´sultent des sous-e´tats A et E. Cette triple barrie`re syme´trique
pour la rotation interne du me´thyle a e´te´ de´termine´e pour la mole´cule me`re du rotame`re-
anti comme e´tant de 1173.76±2.20 cm−1 (Pearson et al. 1995). Puisque cette barrie`re est
plutoˆt haute, des divisions de torsion du me´thyle ne sont presque jamais re´solues dans le
domaine du sub-millime´trique. En effet, Pearson et al. (2008) ont montre´ que dans un but
astrophysique, il n’est pas ne´cessaire de prendre en compte la rotation interne du groupe
me´thyle, pour l’analyse du conforme`re-anti de l’e´thanol puisque ces de´doublements sont
de l’ordre du MHz alors que la largeur des raies d’e´thanol observe´es dans le MIS est
supe´rieure a` 5 MHz. Nous avons effectivement constate´ qu’un grand nombre de raies des
isotopologues 13C pouvait eˆtre analyse´ sans conside´rer la rotation interne, et cela est
suffisant pour une premie`re identification astrophysique. Pour des fre´quences plus basses,
ils sont re´solus pour quelques transitions, avec une se´paration allant de quelques kHz a`
environ un MHz.
Pour les transitions de´double´es dont les intensite´s sont e´gales, nous avons utilise´ la
fre´quence moyenne mesure´e entre les deux pics, pour de´terminer la fre´quence centrale
et l’incorporer au fit. Par ailleurs, nous avons observe´ quelques raies ou` la se´paration
due a` la rotation interne e´tait partiellement re´solue. Dans un petit nombre de cas les
deux composantes ont une intensite´ ine´gale (c.f. Figure 3.5 b). Pearson et al. (1995)
ont e´galement observe´ ce phe´nome`ne sur le 12C e´thanol, et l’ont attribue´ a` la pre´sence
d’une transition de type c. Dans notre cas, comme nous n’avons pas effectue´ une analyse
comple`te des torsions et des e´tats de vibration et du fait de leur faible nombre nous les
avons exclus du fit, car il e´tait difficile de de´terminer avec pre´cision la position centrale de
la raie non de´double´e. Cependant, une e´tude que nous avons re´cemment re´alise´e sur les
isotopologues deute´re´s de l’e´thanol a permis de mettre en avant ce phe´nome`ne : plusieurs
raies apparaissaient de´double´es de fac¸on ”asyme´trique”. En ame´liorant la re´solution sur ces
raies, i.e. en re´duisant la pression dans la cellule d’absorption et en baissant la fre´quence
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Figure 3.5 – Exemple de transitions de l’e´thanol 13C1, avec une raie unique (a) 121,12-
110,11 et (b) un de´doublement asyme´trique 126,7-125,8
de modulation, ces transitions se de´composaient non plus en deux mais en trois raies
distinctes faisant apparaˆıtre une transition supple´mentaire de type c. Afin de ve´rifier si
ce constat pouvait eˆtre le cas pour les raies de 13C, j’ai effectue´ des pre´dictions incluant
une valeur arbitraire de µc afin de ve´rifier dans un premier temps si cette transition de
type c apparaissait bien avec des fre´quences tre`s proches de celles de nos raies identifie´es
comme de´double´es ”asyme´triquement”, puis j’ai ve´rifie´ si les transitions pre´sentant cette
caracte´ristique e´taient les meˆmes que celles re´solues par Pearson et al. (1995). Les re´sultats
ont e´te´ en accord avec nos hypothe`ses : lorsque l’on inclut µc a` notre fichier *.int, plusieurs
transitions de type c apparaissent et correspondent a` des fre´quences tre`s proches des type
b que nous avions identifie´es comme des doublets ”asyme´triques”. De plus les nombres
quantiques de toutes les transitions que nous avons re´pertorie´es comme ”asyme´triques”
correspondent e´galement aux nombres quantiques liste´s par Pearson et al. (1995).
Pearson et al. (1995) ont e´galement montre´ que des e´carts syste´ma-
tiques entre les fre´quences mesure´es et celles calcule´es apparaissaient,
plus grandes que les incertitudes expe´rimentales, lorsque J et Ka deve-
naient grands. Ces perturbations re´sultent de l’interaction entre les e´tats
rotatifs hauts du conforme`re-anti et ceux des deux sous-e´tats gauche. Les
raies non-perturbe´es sont observe´es jusqu’a` une valeur maximum de J,
qui diminue avec l’augmentation de Ka ; pour l’e´thanol me`re, Pearson
et al. (1995) ont de´termine´ Jmax = 33 pour Ka = 0, et toutes les valeurs
de J sont perturbe´es lorsque Ka = 11. Nous avons constate´ que nos me-
sures non pertube´es atteignaient des valeurs de J et Ka similaires (c.f.
table 3.2).
Table 3.2 – Comparaison des valeurs Jmax non perturbe´es entre le 12C
et le 13C1 e´thanol
Ka Jmax Jmax
12C 13C1
0 33 36
1 32 33
2 30 32
3 29 26
4 28 23
5 26 -
6 24 22
7 21 -
8 18 18
9 15 16
10 11 13
Les tempe´ratures typiques des cœurs chauds, ou` une premie`re de´tection du 13C est
la plus probable, peuvent eˆtre de plusieurs centaines de Kelvin. A` ces tempe´ratures, le
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maximum de la courbe de Boltzmann pour l’e´thanol est autour de 700 GHz (c.f. Fi-
gure 3.6), c’est-a`-dire la` ou` les raies sont les plus intenses. Cependant, l’encombrement
spectral est tre`s important a` de telles fre´quences, beaucoup d’espe`ces abondantes avec
des raies intenses sont pre´sentes et donc empeˆchent toute de´tection des isotopologues de
faible abondance. Par ailleurs, les de´tecteurs actuels ont une plus grande sensibilite´ a`
basse fre´quence, la` ou` les raies de l’e´thanol sont plus faibles. Pour pouvoir trouver le bon
compromis entre sensibilite´ et intensite´, il est ne´cessaire de pre´dire un spectre sur une
vaste gamme de fre´quences mais aussi avoir des pre´dictions pre´cises sur cette gamme. Les
donne´es fournies par Culot (1969) pour le 13C1 ont e´te´ tre`s utiles pour de´buter les iden-
tifications spectrales, mais auraient e´te´ peu convenables pour une e´tude astrophysique
puisque l’extrapolation de ces pre´dictions a` plus hautes fre´quences, de´cale les raies de
quelques MHz a` plusieurs dizaines de MHz pour les plus hautes valeurs de J (c.f. Figure
3.7).
Obtenir des pre´dictions pre´cises est d’autant plus important pour les espe`ces de faible
intensite´, qu’elles sont proches de la limite de confusion entre les espe`ces, la` ou` une mo-
de´lisation pre´cise doit eˆtre effectue´e pour se´lectionner les raies candidates qui ne sont pas
contamine´es par celles d’autres espe`ces.
Figure 3.6 – Simulation du spectre du 13C1 a` 300K
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Figure 3.7 – Comparaison
entre les pre´dictions de JP
Culot et les noˆtres [(freq(Culot)-
freq(Bouchez) vs J]
3.2.3 De´termination des fonctions de partition
Les fonctions de partition sont un outil essentiel a` la fois en spectroscopie et en astro-
physique observationnelle, puisque qu’elles servent entre autre a` de´terminer l’intensite´ de
chacune des raies a` une tempe´rature donne´e (c.f. section 2.1.2).
Qr =
1
σ
Σ(2J + 1)e−EJ,K/kT (3.8)
Leur calcul de´pend de la ge´ome´trie de la mole´cule e´tudie´e. L’e´thanol e´tant une toupie
asyme´trique σ=1, la fonction de partition de chaque isotopologue peut eˆtre approxime´e
en fonction de ses parame`tres rotationnels (c.f. Gordy & Cook (1984) p.57).
Qr ∼= 1
σ
[( pi
ABC
)(kT
h
)3]1/2
=
(
5.3313 ∗ 106
σ
)(
T 3
ABC
)1/2
(3.9)
A, B et C sont exprime´s en MHz.
On obtient donc pour l’e´tat fondamental de l’anti -e´thanol :
Tempe´rature (K) 300 225 150 75 37.5 18.75 9.375
CH133 CH2OH 17237 11195 6094 2154 761 269 95
13CH3CH2OH 17507 11371 6189 2188 773 273 96
Table 3.3 – Fonctions de partition des isotopologues de l’13C anti -e´thanol
Ces valeurs sont similaires a` celles calcule´es avec SPCAT et disponibles sur le site du
CDMS.
Une correction doit pourtant eˆtre apporte´e a` cette fonction de partition si on veut
l’utiliser pour la de´termination des intensite´s. En effet, lorsqu’une transition de la mole´cule
est pre´sente dans une source du milieu interstellaire, son intensite´ observe´e correspond a`
l’abondance prenant en compte les trois conforme`res re´unis. La fonction de partition totale
doit donc e´galement prendre en compte l’e´tat gauche. N’ayant pas mesure´ en laboratoire
les spectres du 13C gauche-e´thanol, j’ai utilise´ les facteurs de correction provenant de la
mole´cule me`re dans le meˆme e´tat de vibration. On obtient donc une estimation de la
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fonction de partition totale des deux substitutions 13C d’e´thanol, exportable dans Cassis
par exemple :
Tempe´rature (K) 300 225 150 75 37.5 18.75 9.375
CH133 CH2OH 46486 28981 14573 4170 1087 294.9 96.91
13CH3CH2OH 47215 29435 14801 4235 1104 299.5 98.40
Table 3.4 – Fonctions de partition totales des isotopologues 13C de l’e´thanol
Cette approximation entre les fonctions de partition du 12C gauche-e´thanol et du 13C
gauche-e´thanol est d’autant plus acceptable qu’elle concerne uniquement l’e´tat fondamen-
tal, comme nous l’avons de´montre´ dans la section 1.3. De plus, les valeurs des constantes
de rotation A, B et C sont tre`s proches entre le 12C et le 13C, l’ajustement est donc rai-
sonnable pour une estimation des intensite´s dans le MIS. Cependant, afin de rendre ces
fonctions de partition plus pre´cises notamment pour les tempe´ratures les plus e´leve´es, il
faut prendre en compte la population des e´tats vibrationnels.
3.3 Les observations astrophysiques
3.3.1 Inte´reˆt astrophysique
L’e´tude des isotopologues des mole´cules complexes ayant un roˆle cle´ dans le milieu
interstellaire est actuellement limite´e par un manque de mesures spectroscopiques de la-
boratoire dans les gammes de fre´quence des radiote´lescopes. Ceci e´tait notamment le cas
de l’e´thanol. Cependant, l’e´tude des spectres et la de´termination des abondances des iso-
topologues dans le milieu interstellaire peut eˆtre un outil important dans la mode´lisation
physico-chimique des espe`ces pre´sentes. Par ailleurs, les espe`ces isotopiques 13C de plu-
sieurs mole´cules abondantes ont e´te´ de´tecte´es dans l’espace interstellaire et beaucoup de
ces espe`ces sont pre´sentes dans les re´gions de formation stellaire (Mu¨ller et al. 2008). De
plus, nous avons vu dans la section 3.1 que la mole´cule d’e´thanol a e´te´ identifie´e avec
abondance dans de nombreux cœurs chauds. Plus re´cemment, cette mole´cule a e´galement
e´te´ de´tecte´e dans la proto-e´toile de faible masse IRAS 16293-2422 (Bisschop et al. 2008).
L’e´thanol est une mole´cule qui interviendrait dans la formation de diverses mole´cules
complexes organiques, plus particulie`rement des e´thers et des esters comme le me´thyl
e´thyl e´ther (CH3OC2H5) et le die´thyl e´ther [(C2H5)2O] (Charnley et al. 1995).
A l’heure actuelle, aucune identification d’un isotopologue 13C de l’e´thanol n’a e´te´
re´alise´e. La principale difficulte´ re´side dans leur faible abondance et ne´cessite donc d’at-
teindre de tre`s grandes sensibilite´s (quelques mK) ainsi que de hautes re´solutions spatiales
car l’e´mission est compacte, afin de cibler les cœurs des re´gions de formation stellaire.
Aujourd’hui avec la sensibilite´ accrue des nouveaux de´tecteurs du 30m de l’IRAM ou
les impressionnantes capacite´s d’ALMA, il devient possible d’observer et d’identifier ces
isotopologues de faible abondance.
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3.3.2 Chemins de formation possibles
L’e´thanol a e´te´ identifie´ dans le milieu interstellaire a` l’e´tat de gaz. Cependant, les
voies de formation menant a` sa cre´ation, sont encore aujourd’hui mal connues, car la
distinction entre formation en phase gazeuse ou a` la surface des grains n’a pas encore e´te´
e´tablie. La chimie en phase gazeuse ne peut pas expliquer la grande abondance d’alcools,
comme le CH3OH et C2H5OH notamment, ou d’autres mole´cules organiques comme le
H2CO mesure´es dans des cœurs chauds. C’est pourquoi la formation sur les grains pour-
rait apparaˆıtre comme le me´canisme principal. Les mole´cules seraient alors e´jecte´es par
e´vaporation du manteau de glace durant le re´chauffement du gaz par la proto-e´toile.
Parmi les chemins de formation disponibles dans la litte´rature, les deux principales
voies possibles ont lieu pour l’une en phase gazeuse et pour l’autre sur les grains :
En phase gazeuse :
Millar et al. (1991) ont e´tudie´ la formation a` partir d’e´thanol protone´ via une re´action
d’association radiative :
H3O
+ + C2H2 → C2H5OH+2 + hν (3.10)
Cet e´thanol protone´ peut alors mener a` sa forme neutre par une recombinaison disso-
ciative.
C2H5OH
+
2 + e
− → C2H5OH +H (3.11)
La constante de vitesse de cette re´action semble suffisamment efficace pour qu’une
telle re´action s’ope`re (valeur d’apre`s le site udfa.net a` 300 K).
Sur les grains :
Une e´tude re´alise´e par Bernstein et al. (1995) sur la photolyse des glaces interstellaires
et des come`tes a montre´ une forte possibilite´ de formation d’e´thanol a` partir de l’addition
du radical methyl et du formalde´hyde, mole´cules tre`s abondantes dans les re´gions de
formation stellaire.
CH3 •+CH2O → CH3CH2O• (3.12)
Cette re´action laisse alors la possibilite´ a` un atome d’hydroge`ne de s’associer avec
l’e´lectron solitaire de l’oxyge`ne, produisant ainsi de l’e´thanol.
CH3CH2O• +H−−→ CH3CH2OH (3.13)
Nous avons mesure´ en laboratoire les deux monosubstitutions 13C, soit 13C1 : CH133 CH2OH
et 13C2 : 13CH3CH2OH. Notre but est de pouvoir de´terminer les rapports d’abondance
par rapport a` leur mole´cule me`re : 12C/13C1 et 12C/13C2, mais surtout de pouvoir estimer
la possible diffe´rence d’abondance entre ces deux mole´cules, c’est a` dire 13C1/13C2.
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En effet, une e´tude re´cente re´alise´e par Sakai et al. (2010) a permis de contraindre le
chemin de formation de la mole´cule de CCH graˆce aux diffe´rences observe´es sur les rap-
ports [CCH]/[C13CH] et [CCH]/[13CCH]. Ces investigations ont e´te´ mene´es en direction
du nuage sombre TMC-1 et de la re´gion de formation stellaire L1527 avec le te´lescope de
30m de l’IRAM. De nombreuses transitions de C13CH et 13CCH ont e´te´ identifie´es dans
les deux sources avec des abondances significatives, qui ont permis de de´terminer que les
rapports [C13CH]/[13CCH] sont e´gaux a` 1.6 ± 0.4 (3σ) et 1.6 ± 0.1 (3σ) pour TMC-1 et
L1527, respectivement. De plus, [CCH]/[C13CH] et [CCH]/[13CCH] ont e´te´ e´value´s comme
e´tant supe´rieurs a` 170 et 250 en direction de TMC-1, et supe´rieurs a` 80 et 135 vers L1527,
respectivement. Ces diffe´rences d’abondance re´ve`lent que les deux atomes de carbone ont
eu des me´canismes de formation non e´quivalents, puisque les re´actions de formation via
une recombinaison des e´lectrons de C2H+2 et C2H
+
3 ne peuvent pas expliquer la diffe´rence
de valeur des deux carbones car ils sont ici e´quivalents. Par contre la re´action neutre-
neutre C + CH2, contribuerait pre´fe´rentiellement a` la formation de CCH.
Bien que la chimie puisse eˆtre diffe´rente dans les re´gions de formation d’e´toiles mas-
sives par rapport a` celle des nuages froids (ou` l’e´tude sur CCH a e´te´ effectue´e), de telles
diffe´rences d’abondance des isotopologues pourraient e´galement eˆtre observe´es, permet-
tant ainsi peut eˆtre de contraindre efficacement les chaˆınes re´actionnelles de formation.
Notre but est donc de pouvoir identifier clairement les espe`ces 13C1 et 13C2, mais aussi
de pouvoir de´terminer s’il existe une diffe´rence d’abondance entre ces deux mole´cules,
puisque si nous mesurons un rapport 13C1/13C2 proche de un, cela pourrait contraindre
la formation en phase gazeuse, tandis que s’il diffe`re significativement (duˆ a` la formation
de carbones dissocie´s), alors la formation serait peut eˆtre contrainte comme s’ope´rant sur
les grains.
3.3.3 Sources et de´termination de limites supe´rieures
Afin de re´aliser une premie`re de´tection des isotopologues de l’e´thanol dans le MIS, nous
avons tout d’abord e´tudie´ les sources ou` la mole´cule me`re a e´te´ de´tecte´e, afin d’estimer la
faisabilite´ de l’identification. Nous avons tre`s vite remarque´ que la sensibilite´ (repre´sente´e
par le rms, root mean square, cf. Chapitre 1) des releve´s spectraux disponibles dans la
litte´rature, ne permettait pas de telles de´tections (Sgr B2 : Cummins et al. 1986; Turner
1991; Nummelin et al. 2000; Friedel et al. 2004, Orion KL : Turner 1989, 1991; Schilke
et al. 1997, 2001; Comito et al. 2005, G34.26+0.15 : MacDonald et al. 1996; Kim et al.
2001). Par ailleurs, nous avons effectue´ ces recherches dans les releve´s couvrant une large
gamme spetrale (typiquement >10 GHz), et ayant publie´ les spectres observe´s et/ou les
tables des raies de´tecte´es, car certaines publications sont nomme´es comme survey alors
que les auteurs ne divulguent qu’une partie de leurs observations. Pour pouvoir valider une
identification, plusieurs crite`res essentiels sont a` respecter afin d’e´viter une interpre´tation
errone´e et ont e´te´ e´tablies par Snyder et al. (2005) : avoir des mesures de laboratoire
pre´cises (que nous avons re´alise´es), un nombre suffisant de transitions observe´es et une
se´paration minimale (> FWHM) entre ces raies et celles d’autres espe`ces proches. Il est
aussi ne´cessaire d’e´chantillonner sur une grande gamme d’e´nergie de niveau supe´rieur
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(Eup), afin de pouvoir fournir des contraintes sur les conditions d’excitation et donc une
de´termination pre´cise de la densite´ de colonne. Nous nous sommes donc tourne´s vers des
chercheurs disposant de releve´s prive´s et ayant pour la plupart un rapport signal sur bruit
(S/N) plus inte´ressant.
Je de´veloppe ici l’e´tude que j’ai re´alise´e sur les limites de de´tections de l’e´thanol 13C
dans diffe´rentes sources :
Sgr B2 (N) :
Sagittarius B2 (Sgr B2) est un nuage mole´culaire ge´ant, situe´ a` pre`s de 300 parsecs
du centre galactique (cf. Figure 3.8) et 7.9 ± 0.8 kpc de notre soleil (Reid et al. 2009).
La structure interne de ce nuage est complexe, avec des densite´s et des tempe´ratures qui
varient. Le nuage est divise´ en trois grands noyaux : celui du nord note´ (N) ou (LMH),
celui du milieu ou principal (M) et enfin celui du sud (S) (cf. Figure 3.9). Ainsi Sgr B2 (N)
repre´sente le noyau nord. Les tempe´ratures dans le nuage varient d’environ 300 K dans
les re´gions denses de formation d’e´toiles a` pre`s de 40 K dans l’enveloppe. Le cœur chaud
de Sgr B2(N) est la plus importante re´gion de formation stellaire de notre galaxie ou` de
nombreuses mole´cules ont e´te´ de´couvertes pour la premie`re fois (Belloche et al. 2008, 2009;
Hollis et al. 2002), car il contient une chimie tre`s riche. L’e´thanol y a e´te´ identifie´ avec une
densite´ de colonne de 4,2 × 1015 cm−2 dans un lobe de 23” et une tempe´rature rotationelle
de 73 K par Nummelin et al. (2000) avec le te´lescope SEST. Belloche et al. (2009), quant
a` eux, apportent une le´ge`re correction a` cette densite´ de colonne (graˆce notamment a`
l’ame´lioration des mesures spectroscopiques re´alise´es par Pearson et al. (2008)) et l’es-
timent a` 8.4 ×1017 cm−2 avec une taille de source de 3”. Par ailleurs, le rapport 12C/13C
dans les nuages mole´culaires du centre galactique est estime´ a` 20 (Wilson & Rood 1994).
Figure 3.8 – A gauche, image radio a` large champ
du centre galactique a` 90 cm. Cre´dits : Kassim et
al. at the Naval Research Laboratory (NRL)
Figure 3.9 – Ci dessus, zoom sur Sgr B2
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Dans un premier temps, nous avons contacte´ Arnaud Belloche, du Max Planck Institute
fu¨r Radioastronomie (Bonn, Allemagne), qui a effectue´ de nombreuses observations sur
Sgr B2 (N) (Belloche et al. 2008) et a ainsi pu re´aliser un releve´ spectral de 1 a` 3 mm. Il a
tente´ de de´tecter des transitions de l’e´thanol 13C a` l’aide de son mode`le a` l’ETL. On voit
sur la Figure 3.10 la difficulte´ d’une telle identification tant la source est riche ; la plupart
des raies sont me´lange´es a` d’autres raies ou comple`tement cache´es sous une voisine plus
forte.
Figure 3.10 – Transitions du 13C1 et 13C2 e´thanol a` 3mm, dans le releve´ spectral re´alise´ a`
l’IRAM 30m par Belloche et al. (2008) en direction de Sgr B2(N). Les spectres en couleur
ont e´te´ obtenus avec un mode`le a` l’ETL avec le logiciel XCLASS : en vert, le mode`le
pour toutes les espe`ces identifie´es dans le releve´ (n’incluant donc pas de 13C-e´thanol) et
en rouge, le mode`le pour le 13C-e´thanol (Belloche priv. com)
Il est possible cependant de calculer une densite´ de colonne estimative a` partir des
deux raies potentiellement candidates a` la de´tection : une de 13C1 a` 100.7 GHz et une
13C2 a` 101.4 GHz. J’ai repris les meˆmes parame`tres que ceux utilise´s par Belloche et al.
(2009) : Tex = 100 K ; FWHM = 8 km/s ; h = 6.62×10−34 J.s ; k = 1.38×10−23 J.K−1 ;
c = 3×108 m.s−1.
L’annexe A donne les notions de transfert radiatif. A l’ETL, tous les niveaux e´nerge´-
tiques de la mole´cule sont peuple´s selon la loi de distribution de Boltzmann :
Nu
N
=
gu
Qr
e(−
Eu
kT
) (3.14)
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Avec N la densite´ de colonne sur la population totale de la mole´cule (en cm−2), Nu
la densite´ de colonne sur la population au niveau haut, gu l’e´tat de de´ge´ne´rescence (gu
= 2J+1), Eu l’e´nergie du niveau haut, k la constante de Boltzmann, et T la tempe´rature
d’excitation. Tous les parame`tres sont en unite´s SI.
On peut aussi exprimer Nu en fonction de l’intensite´ inte´gre´e de la raie en e´mission
W (en K.km.s−1), Aij est le coefficient d’Einstein, et ν la fre´quence de la raie en MHz.
Nu =
8pikν2
Aijc3h
W1011 (3.15)
A partir de la Figure 3.10 et du logiciel CASSIS, on obtient les parame`tres suivants
sur les 2 candidates :
Espe`ce Fre´quence Aij gup Eup W
(MHz) s−1 (K) K.km.s−1
CH133 CH2OH 100700 8.90E-6 29 99 0.32
13CH3CH2OH 101398 9.60E-6 33 123.5 0.32
Table 3.5 – Parame`tres ne´cessaires a` la de´termination d’une densite´ de colonne de 13C
dans Sgr B2 (N).
On obtient donc a` partir des formules 3.14 et 3.15 : N(13C1) ∼ 4.9×1014 cm−2 et
N(13C2) ∼ 5.3×1014 cm−2. La densite´ de colonne calcule´e correspond a` celle du lobe du
30m, a` 100 GHz, soit 25” (c.f. section 2.2.2). On obtient N(13C1) ∼ 3,5 ×1016 cm−2 et
N(13C2) ∼ 3.7×1016 cm−2 dans 3”.
Comme Belloche et al. (2009) ont de´termine´ la densite´ de colonne N(C2H5OH) =
8.4× 1017 cm−2 dans 3”, si ces candidates sont confirme´es comme e´tant des transitions
d’e´thanol 13C1 et 13C2, alors on peut estimer sur cette source des rapports 12C/13C1 ∼
24.2 et 12C/13C2 ∼ 22.6, ce qui corrobore avec le rapport e´tabli par Wilson & Rood
(1994) (12C/13C = 20).
Nous avons e´galement pris contact avec Edwin Bergin et Justin Neill qui posse`dent
entre autres, des mesures re´alise´es sur Sgr B2(N) avec Herschel/HIFI et re´pertorie´es dans
le cadre du grand progamme cle´ HEXOS (Herschel/HIFI Observations of EXtraOrdinary
Sources). Avec ce releve´, il est impossible de conclure a` une de´tection formelle. Une raie de
13C2 semble identifie´e a` 631,5 GHz (cf. Figure 3.11), mais aucune de 13C1. Nous pouvons
donc estimer une densite´ de colonne sur la raie candidate de 13C2 et la comparer avec
celle calcule´e pre´ce´demment a` plus basse fre´quence, puis effectuer une limite supe´rieure
de de´tection sur le 13C1 a` partir du rms atteint lors des observations.
13C2 : la raie mode´lise´e a` 631.5 GHz semble effectivement correspondre aux obser-
vations (cf. Figure 3.11), bien que celles-ci soient relativement bruite´es. En regardant en
de´tail les caracte´ristiques de cette raie, on s’aperc¸oit qu’il s’agit en re´alite´ de deux transi-
tions superpose´es (148,7-137,6 et 148,6-137,7) ayant les meˆmes Aij et gu, il faut donc diviser
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Figure 3.11 – Transition du 13C2 e´thanol, dans le releve´ spectral HEXOS re´alise´ par E.
Bergin et J. Neill en direction de Sgr B2(N). Les spectres en couleur ont e´te´ obtenus avec
un mode`le a` l’ETL : les courbes bleues repre´sentent le mode`le pour toutes les espe`ces
identifie´es dans le releve´ (n’incluant donc pas de 13C2-e´thanol) en rouge, le mode`le pour
le 13C-e´thanol.
la valeur de l’intensite´ inte´gre´e W par deux. On utilise les parame`tres suivants pour le
calcul de la densite´ de colonne :
Espe`ce Fre´quence Aij gup Eup W
(MHz) s−1 (K) K.km.s−1
13CH3CH2OH 631479 1.74E-3 29 166.4 0.8
Table 3.6 – Parame`tres ne´cessaires a` la de´termination d’une densite´ de colonne de 13C2
dans Sgr B2 (N).
On obtient donc : N(13C2) ∼ 2.5×1014 cm−2 dans le lobe du te´lescope Herschel, soit
34.2”a` 631 GHz. Donc dans une source de 3”N(13C2) ∼ 3.3×1016 cm−2. Le rapport
12C/13C2 ∼ 25.8.
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Quant a` 13C1, n’ayant pas de raies de´tecte´es, nous avons estime´ une limite supe´rieure
de de´tection afin de la comparer a` la valeur e´tablie a` plus basse fre´quence. Pour cela,
j’ai pris les valeurs moyennes des parame`tres spectroscopiques pour des hautes valeurs
de Aij dans trois gammes de fre´quences (500-600 GHz, 600-700 GHz et 700-800 GHz)
correspondant aux gammes observe´es par E. Bergin. La limite supe´rieure du flux W
quant a` elle, est calcule´e a` partir de la formule suivante :
W = 3(1 + α)rms×
√
(2× FWHM × dv), (3.16)
avec α l’incertitude de calibration ∼10%, un rms ou sensibilite´ atteinte lors des observa-
tions de 0.1 K, et dv, la re´solution spectrale = 1.1 MHz = 0.44 km.s−1 a` 750 GHz. Le
facteur 3 correspond au fait que la limite supe´rieure est de´termine´e a` 3 σ.
Espe`ce Fre´quence dv Aij gup Eup W N(13C1) lobe
(MHz) km.s−1 s−1 (K) K.km.s−1 cm−2 ”
550000 0.60 1.5×10−3 23 125 1.02 7.29×1014 39.2
CH133 CH2OH 650000 0.51 3.1×10−3 25 170 0.94 3.50×1014 33.2
750000 0.44 4.3×10−3 27 210 0.87 4.46×1014 28.8
Table 3.7 – Parame`tres utilise´s pour la limite supe´rieure de de´tection dans Sgr B2 (N).
Ainsi on obtient une valeur moyenne 12C/13C1 ≥ 19, ce qui reste cohe´rent avec
la valeur e´tablie par Wilson & Rood (1994).
Orion KL :
Les nuages mole´culaires ge´ants sont des complexes qui s’e´tendent sur plusieurs mil-
liers de pc. L’observation de ces re´gions montre qu’elles sont des pouponnie`res d’e´toiles
massives qui enrichissent rapidement le gaz en me´taux (cf. Chapitre 1).
Le nuage mole´culaire d’Orion (OMC) qui se situe a` environ 450 pc de notre syste`me
solaire, est probablement la re´gion de formation d’e´toiles massives la plus e´tudie´e en raison
de sa relative proximite´. Ce nuage s’e´tend sur pre`s de la moitie´ de la constellation et se
divise en plusieurs grands nuages : il contient notamment la Boucle de Barnard et la ce´le`bre
ne´buleuse de la Teˆte de Cheval. La ne´buleuse d’Orion (appele´e aussi M42) est quant a`
elle, la partie principale du nuage (cf. Figure 3.12). Elle est associe´e au nuage mole´culaire
OMC1 (pour Orion Molecular Cloud 1 ). La re´gion centrale lumineuse constitue l’amas
du trape`ze (c.f. Figure 3.13), la re´gion de formation d’e´toiles la plus dense du voisinage
solaire.
La partie en haut a` droite de la Figure 3.13, apparaissant comme ”rougie” correspond
a` la re´gion BN/KL (Becklin-Neugebauer/Kleinmann-Low). C’est une re´gion HII, relati-
vement complexe avec une chimie extreˆmement riche et une forte abondance en mole´cules
complexes. Celle-ci se compose de plusieurs sources compactes en infrarouge (IRc), ou`
la plupart des e´missions mole´culaires proviennent de la zone centrale, nomme´e IRc2. La
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Figure 3.12 – Image du releve´ spectral
2MASS (Two Micron All Sky Survey) de M42
Figure 3.13 – Image de l’amas du trape`ze
prise avec Hubble Space Telescope (HST)
de´convolution des profils de raie obtenus avec des te´lescopes single dish a permis l’identi-
fication de trois composantes dans cette zone : le compact ridge constitue´ de gaz chaud au
repos, le hot core et le plateau, ce dernier e´tant forme´ par du gaz e´jecte´ de la proto-e´toile a`
grande vitesse (Genzel & Stutzki 1989). L’e´thanol a e´te´ de´tecte´ dans Orion KL par Ohishi
et al. (1995), avec une densite´ de colonne de N(12C) = 1×1015 cm−2 dans un lobe de 18”.
Edwin Bergin et Justin Neill nous ont e´galement communique´ des informations obte-
nues a` partir d’HEXOS, sur des observations re´alise´es en direction d’Orion KL. Ils nous
ont par ailleurs informe´ qu’une fois de plus aucune de´tection ne peut eˆtre confirme´e, mais
nous pouvons quand meˆme estimer une limite supe´rieure de de´tection. Toujours pour des
valeurs hautes de Aij avec une incertitude de calibration de ∼10% et une largeur de canal
de 1.1 MHz, mais un bruit de 25 mK et une Tex = 110 K. On utilise donc les parame`tres
suivants :
Espe`ce Fre´quence dv Aij gup Eup W N(13C) lobe
(MHz) km.s−1 s−1 (K) K.km.s−1 cm−2 ”
550000 0.60 1.5×10−3 23 130 0.15 7.71×1013 39.2
13C 650000 0.51 3.1×10−3 25 170 0.14 6.37×1013 33.2
750000 0.44 4.3×10−3 27 210 0.13 8.10×1013 28.8
Table 3.8 – Parame`tres utilise´s pour la limite supe´rieure de de´tection dans Orion KL.
On obtient 12C/13C ≥ 4. Cette valeur n’est pas en contradiction avec le rapport
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e´tabli dans Orion par Savage et al. (2002) (∼ 65), mais n’est cependant pas concluante
car elle ne nous apporte aucune information.
NGC 6334I :
NGC 6334 est un nuage mole´culaire ge´ant qui se situe a` une distance de 1.7 kpc au
sud du plan galactique (Neckel 1978), pre`s de la queue du scorpion dans la constellation
du meˆme nom. Le long d’un filament de poussie`re de 11 pc, NGC 6334 se compose de
plusieurs sites lumineux de formation d’e´toiles massives, visibles dans l’infrarouge lointain
et le continuum radio. L’e´mission du ”sous-site”NGC 6334 I (appele´e aussi la ne´buleuse de
la patte de chat) domine du millime´trique jusqu’a` l’infrarouge lointain. Les observations
re´alise´es dans cette source la de´crivent comme chimiquement tre`s riche, avec une densite´
spectrale et une complexite´ chimique comparable a` celle d’Orion KL et Sgr B2 (Thorwirth
et al. 2003; Schilke et al. 2006). NGC 6334I est une re´gion dans laquelle plusieurs sous-
sources ont e´te´ identifie´es. En effet, elle est forme´e de 4 sources compactes : 2 sources
millime´triques tre`s brillantes nomme´es I-SMA 1 et I-SMA 2, associe´es avec des cœurs
d’ammoniac connus, I-SMA 3 co¨ıncide avec le pic d’e´mission de la re´gion HII compact
NGC 6334 F et I-SMA 4 est un objet re´cemment de´couvert (cf. Figure 3.14).
L’e´thanol a e´te´ de´tecte´ dans cette source et une densite´ de colonne N(12C) = 1.4×1015
cm−2 a e´te´ calcule´e par Nummelin et al. (1998) dans une taille de source de 20”.
Figure 3.14 – Image compo-
site obtenue par soustraction
du continuum a` 2.17 µm de
celui a` 2.12 µm. Les contours
rouges correspondent aux ob-
servations SMA de Hunter
et al. (2006) montrant un
continuum a` 1.3 mm (Seifahrt
et al. 2008).
Darek Lis et Martin Emprechtinger de Caltech (California Institut of Technology),
nous ont informe´ de la non-de´tection des isotopologues 13C dans leurs observations sur
NGC 6334I re´alise´es avec Herschel/HIFI. Cependant la de´termination d’une limite supe´-
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rieure a e´galement e´te´ de´finie avec les parame`tres de la Table 3.9, des valeurs hautes de
Aij , une incertitude de calibration de ∼10% et une re´solution spectrale de 1.1 MHz, mais
une sensibilite´ de 20 mK et une Tex = 110 K.
Espe`ce Fre´quence dv Aij gup Eup W N(13C) lobe
(MHz) km.s−1 s−1 (K) K.km.s−1 cm−2 ”
550000 0.60 1.5×10−3 23 130 0.20 8.49×1013 39.2
13C 650000 0.51 3.1×10−3 25 170 0.19 7.00×1013 33.2
750000 0.44 4.3×10−3 27 210 0.17 8.91×1013 28.8
Table 3.9 – Parame`tres utilise´s pour la limite supe´rieure de de´tection dans NGC 6334I.
On obtient 12C/13C ≥ 5. Cette valeur n’est pas non plus en contradiction avec le
rapport e´tabli par Tieftrunk et al. (2001) (∼ 45), mais ne nous apporte la` non plus aucune
information supple´mentaire.
Autres sources :
Nous avons cherche´ a` identifier ces isotopologues dans une autre source, G327, en col-
laboration avec Suzanne Bisschop. Mais la sensibilite´ atteinte n’e´tait pas suffisante pour
identifier les isotopologues. Aucune information ne peut eˆtre de´duite de ces observations.
G34.26+0.15 est e´galement une source ou` l’e´thanol me`re a e´te´ de´tecte´e en forte abon-
dance par Millar et al. (1995). En l’absence de donne´es suffisamment sensibles, nous avons
entrepris de re´aliser nos propres observations. Celles ci sont de´crites dans la section sui-
vante.
Pour re´sumer, nous avons de´termine´, a` partir de divers releve´s spectraux, plusieurs
limites de de´tection du 13C e´thanol, dans diffe´rentes sources, avec diffe´rents te´lescopes :
Sources Rapport Rapport Te´lescope
12C/13C1 12C/13C2
Sgr B2 ∼24,21 ∼22,61 IRAM 30m
≥ 19 ∼ 25,81 Herschel/HIFI
Orion KL ≥ 4 - Herschel/HIFI
NGC 6334I ≥ 5 - Herschel/HIFI
Table 3.10 – Re´sume´ des rapports calcule´s
1. rapports obtenus sur des raies candidates, a` confirmer.
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3.3.4 Les observations dans G34.26 +0.15
G34.26 +0.15 :
Les re´gions compactes HII (< 0.1 pc) sont des petites re´gions ionise´es situe´es autour
d’une ou plusieurs jeunes e´toiles OB lumineuses, profonde´ment enfouies dans le nuage
mole´culaire dont elles de´pendent. Ces sources sont connues pour avoir des morphologies
distinctes (Wood & Churchwell 1989), refle´tant probablement les conditions du gaz envi-
ronnant. Le rapport entre les re´gions HII et leur environnement a e´te´ une des motivations
pour e´tudier les raies de recombinaisons radio (RRLs) des re´gions HII, pour comprendre
les conditions du milieu interstellaire dans lequelles ces e´toiles massives se sont forme´es.
G34.26+0.15 est un ensemble de trois re´gions HII situe´es a` environ 3,7 kpc (Kuchar &
Bania 1994). Cette source a e´te´ e´tudie´e sur une large gamme de longueur d’onde, y compris
dans le continuum radio (Turner et al. 1974; Reid & Ho 1985), raies de recombinaison radio
(Garay et al. 1985; Gaume et al. 1994) ou encore des raies mole´culaires centime´triques
(Benson & Johnston 1984). Les observations radio du continuum ont montre´ une structure
ultra-compacte de forme come´taire mesurant ∼ 4”, cette zone est nomme´e C. A l’est de
cette zone se trouvent 2 re´gions HII ultra-compactes, A et B d’environ 1” chacune (c.f.
Figure 3.15). Une quatrie`me zone nomme´e D (non pre´sente sur la figure), tre`s e´tendue de
forme circulaire et de diame`tre 1’ se situe au sud-est des 3 premie`res.
Figure 3.15 – Carte du conti-
nuum de G34.3+0.15 a` 3.6
cm, re´alise´e avec le VLA. Les
contours correspondent a` 3,
4, 5, 6, 8, 10, 15, 20, 40, 60
et 80 mJy/beam. Le niveau
de bruit de cette carte est de
0.46 mJy/beam. Les compo-
santes ultracompacts A et B
sont indique´s. La taille du lobe
0.55” × 0.37”, est repre´sente´e
en bas a` gauche (Rodr´ıguez-
Rico et al. 2002).
Millar et al. (1995) ont de´tecte´ l’e´thanol me`re avec une densite´ de colonne de 2.4×1016
cm−2 dans une taille de source de 4” et une tempe´rature rotationnelle de 125 K. Par
ailleurs, Milam et al. (2005) ont de´termine´ un rapport 12C/13C ∼40 pour G34.26. A par-
tir de ces informations, j’ai entrepris des demandes de temps d’observation au 30m de
l’IRAM. En effet, le rapport 12C/13C estime´ dans cette source rend l’intensite´ des trans-
tions des isotopologues faibles, il faut donc un te´lescope capable d’atteindre un rms bas
(de l’ordre de quelques mK), en un temps d’observation raisonnable (< quelques heures).
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Comme le montre le tableau 2.4, l’IRAM est un te´lescope permettant ce type de de´tec-
tions. Les campagnes de demande de temps a` l’IRAM s’effectuent tous les 6 mois en mars
et septembre. J’ai soumis quatre propositions d’observation sur cette source jusqu’a` l’ac-
ceptation du projet Search for 13C Ethanol toward G34.3 +0.15, a star forming region,
en septembre 2011. Les observations ont e´te´ effectue´es les 23 janvier, 10 et 13 fe´vrier 2012.
Le te´lescope de l’IRAM dispose de 4 bandes spectrales sur le re´cepteur EMIR, E0 :
83 - 117 GHz, E1 : 129 - 174 GHz, E2 : 202 - 274 GHz, E3 : 277 - 358 GHz, avec
une transmission atmosphe´rique de´crite par la Figure 3.16. De plus ce re´cepteur peut
eˆtre associe´ a` un ou plusieurs backend(s), de diffe´rentes re´solutions spectrales et bandes
passantes, afin d’observer un maximum de raies en meˆme temps avec la re´solution spectrale
adapte´e. Pour une premie`re de´tection l’important est de pouvoir couvrir une large gamme
spectrale tout en gardant une re´solution spectrale suffisamment bonne, afin d’observer un
maximum de transitions candidates. Le backend FTS (spectrome`tre a` transforme´e de
Fourier) a e´te´ choisi ; il permet de couvrir simultane´ment 4 bandes de 4 GHz chacune,
soit 16 GHz en tout avec une re´solution spectrale de 195 kHz.
Figure 3.16 – Transmission atmosphe´rique entre 60 GHz et 400 GHz pour le site du
te´lescope de 30 m de l’IRAM.
Nous avons cible´ 13 transitions (c.f. table 3.11), 6 13C1 (Eup < 123 K) et 7 13C2 (Eup
< 135 K) permettant ainsi de de´terminer une densite´ de colonne en cas de de´tection.
De plus, et afin de pouvoir de´terminer des rapports 12C/13C pre´cis, plusieurs raies de la
mole´cule me`re e´taient e´galement observables dans ces bandes. Nous avons suppose´ une
largeur des raies d’e´mission moyenne e´gale a` celle des pre´ce´dentes observations du 12C,
soit FWHM = 7 km.s−1 et une re´solution spectrale de 1.75 km.s−1. Afin de pouvoir de´-
tecter les transitions de 13C avec un rapport signal sur bruit acceptable (i.e. > 3-4σ) nous
devions donc atteindre une sensibilite´ de 3-4 mK.
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Bande Espe`ce Transitions Fre´quence T∗A rms backend
JKa,Kc GHz mK mK
E2 13CH3CH2OH 151,15-140,14 245.5 12 3.0 FTS
E2 CH133 CH2OH 150,15-141,14 246.9 12 3.0 FTS
E2 13CH3CH2OH 161,16-150,15 260.7 12 3.0 FTS
E2 CH133 CH2OH 44,0/1-33,1/0 247.5 11 3.0 FTS
E2 13CH3CH2OH 44,0/1-33,1/0 251.7 11 3.0 FTS
E3 CH133 CH2OH 161,16-150,15 265.7 12 4.0 FTS
E3 CH133 CH2OH 170,17-161,16 280.0 13 4.0 FTS
E3 CH133 CH2OH 171,17-160,16 281.6 13 4.0 FTS
E3 CH133 CH2OH 160,16-151,15 263.5 12 4.0 FTS
E3 13CH3CH2OH 170,17-161,16 273.9 12 4.0 FTS
E3 13CH3CH2OH 171,17-160,16 276.26 13 4.0 FTS
E3 13CH3CH2OH 180,18-171,17 290.1 13 4.0 FTS
E3 13CH3CH2OH 181,18-170,17 291.7 13 4.0 FTS
Table 3.11 – Transitions d’e´thanol 13C cible´es avec le 30m de l’IRAM
Les observations ont e´te´ effectue´es avec la technique de wobbler switching (WSW,
miroir secondaire oscillant) : l’orientation du miroir secondaire varie de manie`re re´gulie`re
pour observer alternativement position ON, c’est a` dire en direction de la source et position
OFF, en direction d’une position hors de la source. L’amplitude des positions OFF e´tait
a` 120 et -120 arcsec de la position ON. Les spectres bruts obtenus ont e´te´ moyenne´s avec
CLASS puis exporte´s vers CASSIS. Le rms atteint est mesure´ a` 3-4 mK, cependant on
remarque tre`s nettement que la limite de confusion a e´te´ atteinte, comme le montre la
Figure 3.18.
Figure 3.17 – Observation de G34.26 de 248 a`
252 GHz
Figure 3.18 – Zoom de 249 a` 250 GHz
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Afin de tenter d’identifier les espe`ces pre´sentes, j’ai re´pertorie´ a` partir de la litte´-
rature toutes les mole´cules connues dans cette source. Kim et al. (2001) et MacDonald
et al. (1996) ont effectue´ notamment des releve´s spectraux. Ils ont de´termine´ a` partir de
mode`les chimiques, si les mole´cules identifie´es provenaient de la re´gion du cœur chaud
ultra compact, du cœur chaud compact ou encore du halo, et dans quelle proportion.
Majoritairement, les mole´cules complexes semblent provenir du hot core compact.
La Figure 3.19 montre les observations re´alise´es a` l’IRAM-30m en direction de G34.26,
ou` j’ai superpose´ la meilleure mode´lisation possible des mole´cules connues et re´pertorie´es
dans les bases de donne´es disponibles sur CASSIS. Par ailleurs, les releve´s spectraux
disponibles dans la litte´rature e´taient non exhaustifs, puisque j’ai identifie´ des espe`ces
telles que l’e´thyle`ne glycol (HOCH2CH2OH) ou l’ace´tone (CH3COCH3) qui n’avaient pas
e´te´ re´pertorie´es jusque la`, et qui sont visiblement tre`s pre´sentes dans nos spectres. Par
ailleurs, la de´termination de la densite´ de colonne de ces nouvelles mole´cules identifie´es
semble compromise, car comme de´crit dans la section 2.2.4, pour re´aliser un diagramme
rotationnel et donc calculer une densite´ de colonne, il faut plusieurs transitions de cette
mole´cule. Or, la plupart des raies de´tecte´es sont me´lange´es avec une autre, il est donc dif-
ficile de connaˆıtre leurs intensite´s respectives. Meˆme si la sensibilite´ atteinte est suffisante
pour pouvoir de´tecter les raies cible´es de 13C, la confusion entraˆıne une superposition des
raies, rendant leur identification difficile. De plus, on remarque que certaines raies ne sont
toujours pas identifie´es. La ne´cessite´ de comple´ter les bases de donne´es spectroscopiques
devient alors e´vidente.
Figure 3.19 – Spectre de G34.26 (en noir) autour de la transition CH133 CH2OH a` 246.97
GHz. Les positions des transitions de CH133 CH2OH pre´sentes dans cette bande sont mar-
que´es par les traits turquoises en haut de la figure. Le meilleur mode`le obtenu a` partir
de toutes les espe`ces re´pertorie´es dans les bases de donne´es est superpose´ en violet et
certaines espe`ces sont indique´es (liste non exhaustive).
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Les observations de G34.26 ont e´te´ effectue´es avec le 30m de l’IRAM, la taille du lobe
est donc de 10” a` 220 GHz. Or la source ne mesure que 4”, nous avons donc e´galement
rec¸u le signal provenant de l’enveloppe et l’e´mission du cœur est fortement dilue´e. Afin
de re´duire la dilution du lobe et la limite de confusion, l’utilisation d’un interfe´rome`tre
pourrait eˆtre une avance´e importante.
3.4 Discussion et perspectives
Les tentatives de de´tection et les observations pre´ce´dentes ont re´ve´le´ la difficulte´ d’ef-
fectuer une identification dans les sources massives. En effet le plus souvent, leur forte
densite´ spectrale empeˆche rapidement la distinction de raies ayant une faible intensite´, ce
qui est le cas des isotopologues 13C de l’e´thanol. Lorsque le rms atteint est suffisamment
faible pour que nos transitions soient de´tecte´es, on remarque que l’on atteint la limite de
confusion, rendant difficile la distinction entre les diffe´rentes raies. Plusieurs hypothe`ses
peuvent alors eˆtre e´mises :
- Les densite´s de colonne estime´es sur Sgr B2(N) sont errone´es et les raies observe´es
ne correspondent pas a` de l’e´thanol 13C. Ce qui signifie qu’en re´alite´ ces valeurs seraient
en fait bien infe´rieures et donc le rapport 12C/13C serait quant a` lui supe´rieur a` 20.
- Afin d’eˆtre suˆr de n’observer que le cœur de la proto-e´toile, la` ou` les mole´cules com-
plexes organiques sont pre´sentes dans le gaz, et donc s’affranchir de l’e´mission e´tendue
provenant de l’enveloppe, il faut augmenter la re´solution spatiale sans pour autant perdre
en sensibilite´. Les interfe´rome`tres de nouvelle ge´ne´ration seront probablement de´cisifs
dans l’e´tude des rapports isotopiques de MCO. En effet, si en ame´liorant la re´solution,
des transitions d’e´thanol 13C se distinguent permettant une identification, il sera alors
possible de de´terminer la densite´ de colonne du 13C et donc d’e´tablir un rapport 12C/13C.
Bien suˆr il faudra re´aliser une identification de la mole´cule me`re en meˆme temps et dans
les meˆmes conditions. Cependant, si a` haute re´solution spatiale, aucune raie n’est de´tec-
te´e, la limite supe´rieure de la densite´ de colonne sera alors fortement contrainte.
Par ailleurs, les difficulte´s lie´es aux de´tections sont peut eˆtre dues a` la nature de la
source elle meˆme. Les proto-e´toiles massives ont une chimie tre`s complexe ou` la densite´
spectrale y est tre`s importante. En effet, leur haute tempe´rature va exciter le milieu et
produire beaucoup de raies d’e´mission. Cependant, les bases de donne´es spectroscopiques
sont encore incomple`tes et beaucoup de raies non-identifie´es viennent ”polluer” les spectres
observationnels (cf. Figure 3.19). Il est alors inte´ressant d’e´tudier un autre type de source
ou` la densite´ spectrale est plus faible, mais ou` les mole´cules complexes organiques peuvent
se former et ou` les isotopologues de ces mole´cules semblent e´galement eˆtre pre´sents. Ce
sont les hot corinos. Dans ces sources plus froides, l’excitation y est moins importante,
donc l’intensite´ et le nombre de raies e´mises e´galement. De plus l’e´mission est plus dilue´e
que dans les hot cores, l’identification de mole´cules complexes organiques pourrait eˆtre
difficile, mais les interfe´rome`tres permettent de pallier a` ce proble`me de dilution et avoir
une haute re´solution spatiale avec une forte sensibilite´.
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IRAS 16293 et ALMA :
La proto-e´toile de faible masse IRAS16293-2422 (nomme´e ci-apre`s IRAS16293) se situe
a` une distance de 120 pc. C’est une proto-e´toile de Classe 0 qui se trouve dans le com-
plexe ρ Ophiuchus et qui est conside´re´e comme une source de re´fe´rence pour les e´tudes
astrochimiques, car un nombre important de mole´cules complexes organiques et de mole´-
cules deute´re´es y ont e´te´ de´couvertes (Cazaux et al. 2011; Caux et al. 2011). Des e´tudes
interfe´rome´triques dans les domaines centime´trique, millime´trique et submillime´trique,
ont permis la mise en e´vidence de deux composantes dans cette source (Wootten 1989),
se´pare´es d’environ 5”, IRAS16293A et IRAS16293B, pouponnie`res de nombreuses MCO
(Bottinelli et al. 2004; Bisschop et al. 2008).
Figure 3.20 – Image du
continuum d’IRAS 16293-
2422 a` 305 GHz, avec un lobe
de 1.91”×0.90”. Les contours
correspondent a` -3, 3, 8, 15,
24, 35, 48, 63, 80, 99, et 120
fois le rms de 19 mJy.beam−1
(Chandler et al. 2005).
Le releve´ le plus complet a e´te´ effectue´ sur cette source, entre 2004 et 2007 : le re-
leve´ spectral TIMASSS ; The IRAS 16293 Millimeter and Submillimeter Spectral Survey ;
Caux et al. (2011). Les te´lescopes utilise´s e´taient le 30m de l’IRAM et le JCMT. Puis, avec
l’envoi du satellite Herschel, le programme CHESS (Chemical HErschel Surveys of Star
forming regions, PI : C. Ceccarelli, IPAG, Grenoble) a e´te´ mis en place, pour re´aliser des
releve´s spectraux avec HIFI de plusieurs sources dans le domaine sub-millime´trique (490
- 1900 GHz). C’est un programme a` temps garanti, qui fait l’objet d’une collaboration
internationale. Parmi les cibles du programme se trouve IRAS 16293-2422 (PI : E. Caux,
IRAP, Toulouse).
Par ailleurs la seule de´tection de l’e´thanol me`re raporte´e est une transition a` 220 GHz
me´lange´e avec du CH3CN et du 13CH3CN (Bisschop et al. 2008). Cependant, lors de la
premie`re anne´e de mise en service d’ALMA, des donne´es ont e´te´ rendues publiques afin
de montrer au plus grand nombre d’utilisateurs les premie`res capacite´s d’ALMA, puis-
qu’a` cette e´poque seules 16 antennes e´taient ope´rationnelles et de nombreuses bandes
spectrales n’e´taient pas encore accessibles. Parmi les premie`res sources e´tudie´es lors de
ces Science Verification, IRAS16293 a e´te´ observe´e dans les bandes 6 (211-275 GHz) et 9
(602-720 GHz). La bande 6 avait une re´solution de 2.5”×1.0” et les 16 antennes e´taient en
configuration compacte, avec un pointage sur la source A. Avec cette re´solution spatiale,
les deux composantes A et B (de tailles infe´rieures a` 1”) sont observe´es ainsi qu’une partie
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de leurs enveloppes, l’e´mission sera donc affecte´e par la dilution et par la ”contamination”
de l’enveloppe. Pour la bande 9, seules 13 antennes ont servi, et ont permis d’obtenir un
lobe de 0.29”×0.18”. Dans cette bande c’est principalement l’e´mission des deux cœurs de
la proto-e´toile de faible masse qui sera observe´e.
Les donne´es publiques mises a` disposition ont e´te´ traite´es par le personnel de l’ESO
(European Southern Observatory) avec des proce´dures standard dans le logiciel CASA
(Common Astronomy Software Applications). Cependant, les donne´es ont e´te´ re-calibre´es
par A. Maury (ESO) afin d’obtenir des spectres de meilleure qualite´ que ceux disponibles
publiquement. Cette re´duction a consiste´ en un minutieux examen des donne´es afin d’iden-
tifier les feneˆtres spectrales contenant des signatures spectrales et ainsi d’extraire le conti-
nuum le plus propre possible : c’est une e´tape cle´ car le continuum de IRAS16293 e´tant
suffisamment fort, la calibration est effectue´e sur la source elle-meˆme (self-calibration) ;
un continuum plus propre permet donc une meilleure auto-calibration, par conse´quent la
de´convolution est facilite´e et au final, les spectres sont de meilleure qualite´ (A. Maury,
priv. comm.), notamment au niveau de la ligne de base. Les spectres ont e´te´ extraits aux
pics du continuum de A et de B. Les spectres ont e´te´ extraits aux pics du continuum
de A et de B. De plus dans ces donne´es publiques, les donne´es provenant de la bande 6
sont en emission, par contre celles de la bande 9 sont en absorption. En effet dans cette
bande, la taille du lobe est plus petite que taille du hot corino (∼ 0.3”), donc l’e´mission
provenant du continuum n’est pas dilue´e. On absorbe donc plus le gaz situe´ en avant plan.
L’analyse avec CASSIS des spectres calibre´s de la source B, a permis de mettre en
e´vidence la pre´sence d’au moins quatre raies clairement de´tecte´es de CH3CH2OH (dont
deux sont des doublets non re´solus), dans la bande 9 (cf. Figure 3.21) et leurs donne´es
caracte´ristiques sont liste´es dans la Table 3.12. D’autres raies sont pre´sentes mais sont
me´lange´es avec d’autres espe`ces.
Fre´quence transition Eup Aij gup
(MHz) (K) (s−1)
689012.4 178,10/9-167,9/10 209 2.05×10−3 35
688540.1 207,14-196,13 238 1.74×10−3 41
686927.7 236,17-225,18 277 1.51×10−3 47
687147.3 219,13/12-208,13/12 348 1.1×10−3 43
Table 3.12 – Parame`tres des transitions d’e´thanol de´tecte´es avec ALMA (bande 9) en
direction d’IRAS 16293.
A partir de cette de´tection, il est possible de donner les parame`tres que nous avons
de´termine´ lors de cet ajustement : N(CH3CH2OH) = 2.5(±1)×1017 cm−2 pour une Tex
de 205(±15) K, une vlsr = ∼3.5 km.s−1 et une largeur de raie d’environ 1 km.s−1. Ces
donne´es ne sont qu’indicatives, car en re´alite´, les densite´s de colonne sont des limites in-
fe´rieures car on ne sonde pas tout le gaz a` cause de l’opacite´. En effet, a` l’heure actuelle
on ne connait pas la structure interne de la source, ainsi que la distribution spatiale des
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Figure 3.21 – Transitions de l’e´thanol de´tecte´es avec ALMA (bande 9). En bleu, les
observations en direction d’IRAS 16293 et en rouge le meilleur ajustement des transitions
de CH3CH2OH.
mole´cules dans les re´gions internes. Par ailleurs, les observations proviennent de donne´es
publiques, donc la re´duction de donne´es n’est pas force´ment pre´cise et la de´termination
du continuum est elle aussi incertaine. Cependant on ne s’attend pas a` avoir une valeur
finale tre`s e´loigne´e.
Une analyse de la bande 6 n’a pas permis de conclure a` une identification de la mole´cule
CH3CH2OH. Cette information nous permet donc de noter les difficulte´s d’identification
lorsqu’il y a de la dilution. De plus, une recherche des isotopologues 13C de l’e´thanol n’a
pas e´te´ concluante dans les deux bandes (6 et 9), puisque l’on ne de´tecte aucune raie
de 13C2. Cependant, un petit nombre de raies (seulement trois) du 13C1 sont peut eˆtre
de´tecte´es, mais leur faible intensite´ ne leur permet pas de se distinguer du bruit (<2σ).
De plus les transitions identifie´es ont une valeur de J bien supe´rieure a` celle que nous
avons mesure´es a` Cologne, il y a donc une forte incertitudes de mesure sur ces fre´quences.
On ne peut donc pas conclure qu’il s’agisse bien de 13C1-e´thanol.
L’interfe´rome`tre ALMA semble eˆtre l’instrument de´terminant pour la de´tection des
isotopologues de mole´cules complexes. A partir des donne´es publiques (soit 16 antennes
et une ligne de base de 200 m maximum), la quantite´ d’informations extraites permet
de´ja` de conclure a` des identifications ou a` des de´tections potentielles. ALMA devrait eˆtre
comple`tement ope´rationnel, avec ses 64 antennes, fin 2013.
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4.1 Introduction
L’inte´reˆt principal de l’e´tude du glycolaldehyde (HOCH2CHO) vient du fait qu’il s’agit
d’un pre´curseur de mole´cules pre´biotiques, qui intervient dans la re´action de formose,
c’est-a`-dire la formation de sucres a` partir du formalde´hyde (d’ou` le mot formose qui est
une contraction de formalde´hyde et aldose). En effet, il est conside´re´ comme le ”sucre
a` 2 carbones” pre´curseur du ”sucre 5 carbones”, nomme´ ribose. Ces mole´cules de ribose
interviennent dans la cre´ation de mole´cules d’Acide RiboNucle´ique (ARN), l’une des trois
macromole´cules majeures (avec l’Acide De´soxyriboNucle´ique (ADN) et les prote´ines) qui
renferment le code ge´ne´tique de la matie`re organique et donc essentiel pour de´crire toutes
les formes de vie connues.
Cette mole´cule a e´te´ de´tecte´e dans la re´gion de formation d’e´toiles Sgr B2(N) par Hol-
lis et al. (2000) dans les gammes a` 2 et 3mm a` l’aide d’un telescope radio single-dish. Ils
ont ainsi pu de´terminer une tempe´rature rotationnelle (Trot) de 35 K a` partir d’une de´-
tection de 34 raies. Beltra`n et al. (2009) ont quant a` eux, pre´sente´ l’identification de trois
raies provenant du cœur chaud de G31.41 +0.31 en utilisant l’Interfe´rome`tre du Plateau
88 Chapitre 4. Le glycolalde´hyde deute´re´
de Bure. Leur analyse a indique´ que l’e´mission viendrait de la zone plus chaude (∼ 300
K) et la plus dense (∼ 2 ×108cm−3), c’est a` dire la re´gion la plus proche de la protoe´toile.
Bien que quelques transitions de la mole´cule me`re ont e´te´ observe´es, aucune de´tection
ou investigation astrophysique des isotopologues n’a encore e´te´ rapporte´e : par manque
de donne´es spectroscopiques et a` cause de la faible e´mission attendue. Pourtant, comme
explique´ dans le chapitre 1, ce type d’observation nous aiderait a` comprendre les chemins
de formation de la mole´cule me`re, qui a` l’heure actuelle sont incertains.
Par ailleurs le glycolaldehyde est la plus petite mole´cule possible qui contient a` la fois
un groupe alde´hyde et un groupe hydroxyle. C’est un isome`re du formiate de me´thyle
(HCOOCH3) et de l’acide ace´tique (CH3COOH) et les abondances relatives de ces iso-
me`res font partie de deux des trois exceptions du Principe d’Energie Minimal (Lattelais
et al. 2009). En effet, normalement l’isome`re le plus stable, l’acide ace´tique, devrait eˆtre le
plus abondant. Mais dans toutes les sources astronomiques ou` il a e´te´ de´tecte´, le formiate
de me´thyle est beaucoup plus abondant que l’acide ace´tique et le glycolaldehyde qui ont
eux la meˆme abondance. Ces exceptions pourraient eˆtre dues a` une adsorption plus forte
de CH3COOH sur les grains en raison de la pre´sence d’un hydroge`ne acide dans le groupe
COOH qui n’apparait pas dans le me´thyle formate. Cependant, si on suppose que ces
espe`ces forme´es a` partir de la formule brute C2H4O2, ont e´te´ forme´es par des chemins
inde´pendants, une autre explication possible serait la pre´sence d’une barrie`re e´nerge´tique
haute rendant le processus d’isomerisation impossible. En effet, un tel processus est peu
probable, car il ne´cessite beaucoup d’e´nergie afin de permettre la rupture de deux liaisons
chimiques.
Les premie`res mesures en laboratoire du spectre de l’isotopologue principal du glyco-
laldehyde ont e´te´ re´alise´es par Marstokk & Mollendal (1970) dans la gamme des micro-
ondes. Ils ont ainsi obtenu les constantes rotationelles et centrifuges de l’e´tat fondamental
ainsi que de trois e´tats vibrationnels excite´s. De plus, en 1973 ils ont pu de´terminer les
moments dipoˆlaires e´lectriques µb = 2.33 D et µa = 0.26 D. Puis Butler et al. (2001)
ont e´tendu les mesures de l’e´tat fondamental aux spectres millime´trique et submillime´-
trique entre 128 et 354 GHz. Par la suite une e´tude de Widicus Weaver et al. (2005)
incluait des transitions de cet e´tat fondamental et des trois premiers e´tats vibrationnels
ainsi qu’une analyse des fonctions de partition. Finalement, Carroll et al. (2010) ont rap-
porte´ le spectre de l’e´tat fondamental jusqu’au Te´rahertz (1.2 THz). En revanche, peu
d’informations e´taient disponibles sur l’e´tude des isotopologues du glycolalde´hyde. Les
seules mesures pre´ce´demment publie´es concernant les isotopologues deute´re´s proviennent
de Marstokk & Mollendal (1971), dont la gamme se limitait entre 12 et 26 GHz.
C’est pourquoi, nous avons cherche´ a` comple´ter les donne´es spectroscopiques dispo-
nibles, en e´tendant les mesures de laboratoire pre´ce´dentes de trois isotopologues mono-
deute´re´s et d’une substitution doublement deute´re´e du glycolade´hyde. Puis dans un second
temps, nous avons tente´ une premie`re de´tection de glycolade´hyde deute´re´ dans le MIS.
Ces e´tudes ont donne´ lieu a` la publication d’un article spectroscopique Bouchez et al.
(2012b).
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4.2 Spectroscopie
4.2.1 La spectroscopie du glycolalde´hyde
Le glycolalde´hyde (HOCH2CHO) se compose de 2 atomes de carbone, 2 atomes d’oxy-
ge`ne et de 4 atomes d’hydroge`ne. C’est une toupie asyme´trique, avec un degre´ d’asyme´trie
de :
κ =
2B −A− C
A− C ≈ −0.7 (4.1)
Figure 4.1 – Repre´sentation en 3D d’une mole´cule de glycolalde´hyde
Cette mole´cule peut eˆtre conside´re´e comme ”le´ge`rement” asyme´trique car B et C sont
du meˆme ordre de grandeur. Ce qui implique donc la forme dite ”prolate” et re´pond a`
l’e´quation e´nerge´tique (cf. Chapitre 1) :
E =
1
2
(B + C)J(J + 1) + [A− 1
2
(B + C)]WJKaKc(bp), (4.2)
avec, W l’e´nergie re´duite et bp le parame`tre d’asyme´trie d’une mole´cule quasi prolate (c.f.
section 1.2.3).
Au vue du degre´ d’asyme´trique (1) de cette mole´cule et des e´tudes re´alise´es par
Marstokk & Mollendal (1971, 1973) la re´duction Watson-A a e´te´ choisie.
L’Hamiltonien re´duit utilise´ pour ajuster nos donne´es expe´rimentales, s’e´crit donc :
HAred = Hredr +H(4)redd +H(6)redd +H(8)redd , (4.3)
avec Hredr l’Hamiltonien rotationel re´duit, qui a pour valeur :
Hredr =
1
2
(B + C)P 2 + [A− 1
2
(B + C)]P 2z +
1
2
(B − C)(P 2x − P 2y ), (4.4)
et H(4)redd ,H(6)redd ,H(8)redd les Hamiltoniens re´duits des parame`tres de distortion centrifuge
quartique, sextique et octique respectivement :
H(4)redd = −∆JP 4 −∆JKP 2P 2z −∆KP 4z − 2δJP 2(P 2x − P 2y )− δK [P 2z , (P 2x − P 2y )] (4.5)
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H(6)redd = ΦJP 6 + ΦJKP 4P 2z + ΦKJP 2P 4z + ΦKP 6z
+2φJP 4(P 2x − P 2y ) + φJKP 2[P 2z , (P 2x − P 2y )] + φK [P 4z , (P 2x − P 2y )]
(4.6)
H(8)redd = LJP 8 + LJJKP 6P 2z + LJKP 4P 4z + LKKJP 2P 6z + LKP 8z
+lJP 6(P 2x − P 2y ) + lJKP 4[P 2z , (P 2x − P 2y )] + lKJP 2[P 4z , (P 2x − P 2y )] + lK [P 6z , (P 2x − P 2y )]
(4.7)
4.2.2 La spectroscopie de laboratoire
Les pre´ce´dentes mesures re´alise´es par Marstokk & Mollendal (1971) sont comprises
entre 12 et 26 GHz. Nous avons e´tendu les mesures de 150 a` 630 GHz, afin d’obtenir des
pre´dictions pre´cises dans le domaine submillime´trique. Nous avons mesure´ les spectres de
tous les isotopologues monodeute´re´s ; CH2OD-CHO, CHDOH-CHO, et CH2OH-CDO, et
e´galement d’un isotopologue doublement deute´re´ ; CHDOH-CDO (cf Figure 4.2).
D 
CH2OH-CDO 
D 
CHDOH-CHO 
D 
CH2OD-CHO 
Isotopologues	  Mono-­‐deuterés	  
D 
CHDOH-CDO 
D 
Isotopologues	  doublement	  deuterés	  
Figure 4.2 – Diffe´rentes configurations des mole´cules de glycolalde´hyde e´tudie´es.
4.2.2.1 De´tails expe´rimentaux
Les mesures ont e´te´ re´alise´es a` Lille au PhLAM, en collaboration avec Laurent Margu-
le`s et Roman Motiyenko. Nous avons utilise´ un spectrome`tre a` source solide (Motiyenko
et al. 2010) :
La fre´quence d’un synthe´tiseur Agilent E8257D (12.5-17.5 GHz) a e´te´ d’abord multi-
plie´e par six et amplifie´e par un sextupleur actif (Spacek), fournissant une puissance de
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+15 dBm dans la bande W (75-110 GHz). Cette puissance est alors suffisante pour utiliser
des multiplicateurs Schottky passifs (Virginia Diodes Inc ; x2, x3, x5, x3x2), qui ont pour
but a` leur tour, de multiplier la fre´quence incidente. Comme de´tecteur nous avons utilise´
un bolome`tre InSb (QMC Instruments Ltd) refroidi a` 4 K par de l’helium liquide. Pour
ame´liorer la sensibilite´ du spectrome`tre, la source e´tait module´e a` la fre´quence de 10 kHz
et nous avons utilise´ une de´tection synchrone a` 2f. La cellule absorbante e´tait quant a`
elle un tube en acier inoxydable (6 cm de diame`tre pour 220 cm de long). La pression
durant les mesures e´tait d’environ 1.5 Pa (15 µbar) et les largeurs de raie e´taient limite´es
par l’e´largissement Doppler. Toutes les mesures ont e´te´ exe´cute´es a` tempe´rature ambiante.
La figure 4.3 de´crit le fonctionnement du spectrome`tre, et notamment, les chaines
de multiplicateurs de fre´quence. Lors des mesures des isotopologues deutere´s du glyco-
lade´hyde, l’agencement 3×3 permttant des fre´quences supe´rieures a` 700 GHz n’e´tait pas
ope´rationnel.
Figure 4.3 – Sche´ma du spectrome`tre de Lille. Sources : L. Margule`s.
Les e´chantillions ont e´te´ re´alise´s a` Rennes par Jean-Claude Guillemin. Ces espe`ces
n’existant pas sous forme commerciale, elles ont donc e´te´ synthe´tise´es de la manie`re sui-
vante :
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Echantillon 1 : Pour la synthe`se du DOCH2CHO, 5 g de 1,4-Dioxane-2,5-diol ont e´te´
dissouts dans 10 mL d’eau deute´re´e puis chauffe´s a` 70oC durant une heure. Ce me´-
lange a ensuite e´te´ lyophylise´ afin d’obtenir un e´chantillon solide contenant l’espe`ce me`re
HOCH2CHO et environ 25% de DOCH2CHO. La ve´rification de l’abondance DOCH2CHO
/HOCH2CHO a e´te´ possible graˆce a` la Figure 4.4 par exemple ; la transition de l’espe`ce
me`re 397,32-388,31 et de l’espe`ce deute´re´e 387,32-376,31 ont a` peu pre`s la meˆme intensite´
arbitraire dans le spectre mesure´, mais leur intensite´ pre´dite est de 1.37×10−4 cm−1 et
de 5.83×10−4 cm−1 respectivement. On obtient bien une valeur ∼ 25%.
Figure 4.4 – Spectre de l’e´chantillon 1 contenant du DOCH2CHO
Figure 4.5 – Spectre de l’e´chantillon 2 conte-
nant les espe`ces HOCHD-CHO, HOCH2-CDO et
HOCHD-CDO
Echantillon 2 : Pour la synthe`se des trois autres es-
pe`ces (HOCHD-CHO, HOCH2-CDO et HOCHD-
CDO), le processus a e´te´ le meˆme que celui uti-
lise´ par Marstokk & Mollendal (1973). De l’acide
dihydroxyfumaric hydrate´ a e´te´ dissout dans 80%
de D2O, puis le me´lange a subi une decarboxyla-
tion par de la pyridine afin d’obtenir un e´chantillon
contenant une proportion de 2 :1 :1 de HOCHD-
CHO, HOCH2-CDO et HOCHD-CDO, proportion
confirme´e en comparant les intensite´s des raies me-
sure´es dans les spectres expe´rimentaux avec les in-
tensite´s pre´dites (a` quantite´ e´gale) comme pour
l’e´chantillon 1 ; la Figure 4.5 montre les transitions
de HOCHD-CHO, HOCH2-CDO et HOCHD-CDO
et leurs intensite´s respectives.
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Cenpendant, dans cet e´chantillon subsiste un re´sidu de pyridine (de formule brute
C5H5N) tre`s visible dans nos spectres. En effet en visualisant le spectre mesure´ de cet
e´chantillon, il apparait de manie`re cyclique, une structure de forte intensite´ et tre`s dense,
comme le montre la figure 4.6 ci dessous :
Figure 4.6 – Extrait du spectre des mole´cules de l’e´chantillon 2
Dans un premier temps, afin de pouvoir identifier avec certitude les raies de glycolal-
de´hyde deute´re´s, il faut pouvoir clairement mode´liser la pyridine. J’ai donc re´alise´ un fit
de cette mole´cule a` partir de la publication de Wlodarczak et al. (1988), contenant 78
transitions entre 130 et 205 GHz et 7 parame`tres. J’ai cre´e´ un fichier .cat sur une plus
large gamme de fre´quence (jusqu’a` 600 GHz) a` partir duquel, j’ai pu re´aliser un spectre
synthe´tique de la pyridine comme le montre la figure 4.7 et le comparer avec les mesures.
Figure 4.7 – Extrait du spectre synthe´tique de pyridine en intensite´ arbitraire, obtenu a`
partir des mesures re´alise´es par Wlodarczak et al. (1988)
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4.2.2.2 Analyse
Le glycolalde´hyde est assimile´ a` une toupie asyme´trique prolate (κ=-0.7, cf. Chapitre
1), c’est pourquoi nous avons utilise´ le Hamiltonien re´duit Watson-A, dans la repre´senta-
tion Ir pour analyser nos spectres comme de´crit pre´ce´demment dans la section 4.2.1. De
plus, nos donne´es ont e´te´ ajuste´es graˆce a` l’utilisation du programme ASFIT (c.f. section
2.1.3). Les pre´dictions quant a` elles ont e´te´ re´alise´es avec le programme SPCAT.
Nous avons utilise´ les moments dipolaires de´termine´s par Marstokk & Mollendal (1973).
La pre´cision des mesures des raies isole´es est e´value´e comme e´tant moins de 30 kHz.
Cependant, si certaines raies e´taient superpose´es ou avaient un faible rapport signal sur
bruit, nous leur avons attribue´ une incertitude de 100 ou meˆme de 200 kHz.
Analyse du DOCH2CHO :
Ce fut la premie`re mole´cule mesure´e et analyse´e, elle provenait de l’e´chantillon no1.
Les pre´dictions initiales ont e´te´ de´duites par l’utilisation des raies mesure´es par Marstokk
& Mollendal (1971) entre 12 et 26 GHz.
Tout d’abord, nous avons identifie´ les transitions les plus intenses c’est-a`-dire les branches
R en Ka = 0 et 1, dans la gamme de fre´quence comprise entre 150 et 310 GHz, jusqu’a` J
= 31. En effet, les raies a` faible valeur de J repre´sentaient des doublets facilement recon-
naissables. Cependant plus la valeur de J augmente, plus ces raies se rapprochent, pour
finir par fusionner, augmentant ainsi l’intensite´ totale. Il est a` noter l’importance de ces
premie`res mesures car nous avons remarque´ un de´calage syste´matique d’une dizaine de
Megahertz a` J = 20, par rapport aux pre´dictions. Les raies correctements identifie´es ont
donc e´te´ ajoute´es au fichier .asf (c.f. Chapitre 2). Ensuite nous avons identifie´ des raies en
augmentant progressivement Ka et avons finalement mesure´ toutes les autres raies iden-
tifiables de cette branche R (jusqu’a` J = 59 et Ka = 18) dans cette gamme de fre´quences.
Puis nous avons identifie´ plusieurs se´ries de la branche Q (c’est a` dire les transtions ou`
∆J = 0 et ∆Ka = ±1). J’ai identifie´ toutes les transitions possibles des se´ries Ka→a′ =
8→7, 11→10 et 13→12 afin de couvrir toute la gamme 150 - 310 GHz. Finalement, nous
avons identifie´ quelques transitions de la branche P. Nous remarquons qu’au vu de la va-
leur e´leve´e de la composante b du moment dipolaire (µb = 2.33 D) par rapport a` celle de
la composante a (µa = 0.26 D), nous identifions majoritairement des transitions de type b.
La meˆme proce´dure a e´te´ alors re´pe´te´e pour une seconde bande de fre´quence entre
400 et 630 GHz afin d’obtenir un spectre mesure´ contenant 889 nouvelles raies (soit 1433
transitions puisqu’il y a 355 doublets non re´solus et 63 quadruplets), avec Jmax = 64 et
Ka,max = 37. Nous avons pu ainsi de´terminer tous les parame`tres de distorsion centrifuge
jusqu’aux sextiques, car l’inclusion de quelques parame`tres octiques n’apportaient aucune
ame´lioration significative. Ces parame`tres sont regroupe´s dans le tableau 4.1. L’e´cart type
du fit (rms) est de 27 kHz avec (rms) ponde´re´ de 0.90, ce qui indique que l’incertitude
expe´rimentale a e´te´ correctement e´value´e.
Par ailleurs, la pre´cision des mesures et des parame`tres obtenus ont e´te´ ve´rifie´es par
la me´thode d’ite´rations reponde´re´es des moindre carre´s (Iteratively Reweighted Least-
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SQuares method, IRLSQ) de´crite par Margule`s et al. (2010). Cette me´thode implique les
e´tapes suivantes (Hamilton 1992) :
E´tape 0 : Les re´sidus initiaux ri = ν
exp
i − νcalci du fit sont calcule´s en utilisant la
me´thode ordinaire des moindres carre´s, avec ν la fre´quence.
E´tape 1 : La me´diane de de´viation absolue (MAD) des re´sidus est calcule´e par
MAD = median|ri −median(ri)| (4.8)
et l’e´cart-type est e´value´ a` partir de MAD comme
s = 1.4826
(
1 +
5
n− p
)
MAD (4.9)
Ou` n est le nombre de transitions et p le nombre de parame`tres du fit. 5/(n − p) est
un facteur de correction qui est important pour de petits e´chantillons. Cette e´valuation
devrait eˆtre proche de la valeur de l’e´cart-type, mais, contrairement a` la de´finition habi-
tuelle de l’e´cart-type, celle-ci est dite ”robuste”, c’est-a`-dire qu’elle est pru sensible aux
des outliers (donne´es trop e´loigne´es des autres observations, dites abe´rantes). Quand les
erreurs sont normalement distribue´es, l’e´quation 4.9 est une e´valuation de l’e´cart-type de
population. Une grande diffe´rence entre l’e´cart-type usuel et le re´sultat de l’e´quation 4.9
indique un proble`me dans le fit. Les re´sidus sont calcule´s en les divisant par la valeur s
de l’e´quation 4.9 :
ui =
|ri|
s
(4.10)
et les poids statistiques sont calcule´s utilisant la fonction biweight :
wi = wHi
[
1−
( ui
4.685
)2]2
si ui ≤ 4.685 (4.11)
wi = 0 si ui > 4.685 (4.12)
wHi = 1 si hii ≤ 0.3 (4.13)
wHi =
(
0.3
hii
)2
si hii > 0.3 (4.14)
(4.15)
Les poids wHi sont introduits pour re´duire l’influence de l’effet levier de certaines
transitions (celles dont hii est e´leve´e). hii repre´sente les termes diagonaux de la matrice
de projection H, qui transforme un vecteur y en yˆ son estimation moindre carre´es. hii est
compris entre 0 et 1 (Demaison et al. 1994).
E´tape 2 : La me´thode des moindres carre´s ponde´re´s (ou rms ponde´re´s) est utilise´e
avec ces poids, pour obtenir un nouvel ensemble de parame`tres.
E´tape 3 : Le processus, des e´tapes 1 et 2, est re´pe´te´ jusqu’a` ce que la modification des
parame`tres soit ne´gligeable d’une ite´ration a` l’autre. Il est a` noter que lors des ite´rations,
quelques raies peuvent eˆtre exclues du fit.
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Cette me´thode est utilise´e pour nos fit en modifiant le code source du programme
ASFIT. Il en re´sulte que 63 des 65 raies mesure´es par Marstokk & Mollendal (1971) ont
e´te´ rejete´es du fit. En effet, nous avons trouve´ un de´calage syste´matique de 150 kHz pour
ces mesures et par conse´quent elles ont e´te´ exclues du fit final.
Analyse du HOCHD-CHO, HOCH2-CDO et HOCHD-CDO :
Ce 2eme e´chantillon fut plus difficile a` e´tudier, car comme de´crit pre´ce´demment il
contenait une part importante de Pyridine en plus des trois isotopologues deute´re´s. Les
spectres e´taient donc tre`s denses et les premie`res identifications ont dues eˆtre re´alise´es
avec minutie.
Chaque isotopologue a e´te´ e´tudie´ se´paremment, en utilisant la meˆme me´thode que
pour l’isotopologue pre´ce´demment de´crit. Nous remarquons ici aussi que la majorite´ des
raies identifie´es sont de type b. De plus, la me´thode IRLSQ a e´galement e´te´ utilise´e pour
la ve´rification de nos erreurs de mesure et le de´calage syste´matique des raies mesure´es par
Marstokk & Mollendal (1971) nous a contraint a` les exclure e´galement du fit. Nous avons
finalement obtenu :
Pour CHDOH-CHO un total de 945 nouvelles raies (soit 1340 transitions puisqu’il y a 179
doublets non re´solus et 72 quadruplets), avec Jmax = 64 et Kamax = 27. L’e´cart relatif du
fit (rms) est de 26 kHz avec rms ponde´re´ de 0.87.
Pour CHDOH-CDO nous avons identifie´ 916 nouvelles raies (soit 1368 transitions puis-
qu’il y a 197 doublets non re´solus et 85 quadruplets) avec Jmax = 67 et Kamax = 29.
L’e´cart relatif du fit (rms) est de 26 kHz avec rms ponde´re´ de 0.87 e´galement.
Enfin pour CH2OH-CDO nous avons obtenu 858 nouvelles raies (soit 1268 transitions
puisqu’il y a 203 doublets non re´solus et 69 quadruplets) avec Jmax = 65 et Kamax = 24.
L’e´cart relatif du fit (rms) est de 27 kHz avec rms ponde´re´ de 0.90.
La table 4.1 donne les parame`tres rotationnels et de distortion centrifuges que nous
avons de´termine´s pour tous ces isotopologues deute´re´s, a` l’aide du programme ASFIT. Le
meˆme jeu de parame`tres a e´te´ utilise´ pour les 4 espe`ces permettant d’obtenir le meilleur
rms possible avec un minimum de parame`tres. Nous constatons de plus que les parame`tres
sont du meˆme ordre de grandeur, pour chaque isotopologue. Il en est de meˆme pour la
mole´cule me`re. Les fichiers .fit contenant les nombres quantiques, les fre´quences obser-
ve´es, les re´sidus (obs-cal) et les incertitudes expe´rimentales sont disponibles en ligne a`
l’adresse http ://cdsarc.u-strasbg.fr/viz-bin/qcat ?J/A+A/540/A51.
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Table 4.1 – Parame`tres rotationels et de distortion centrifuge de´termine´s.
Parametres CH2OD-CHO CHDOH-CHO CHDOH-CDO CH2OH-CDO
A /MHz 17490.68230 (18) 16987.80362 (18) 15862.45361 (17) 17150.99706 (21)
B /MHz 6499.72649 (12) 6385.430683 (91) 6233.230843 (90) 6362.87482 (10)
C /MHz 4882.948293 (76) 4843.811766 (70) 4663.584048 (65) 4778.922377 (73)
∆J /kHz 6.349256 (81) 5.622519 (55) 4.988629 (52) 5.471924 (59)
∆JK /kHz -17.93851 (31) -15.51877 (26) -13.56931 (22) -16.70029 (31)
∆K /kHz 37.67004 (34) 35.90235 (46) 28.82809 (37) 36.52446 (81)
δJ /kHz 1.898798 (40) 1.656979 (23) 1.508496 (23) 1.650572 (26)
δK /kHz 8.81685 (86) 7.59317 (44) 6.10186 (36) 7.30024 (46)
ΦJ /mHz -0.008080 (30) -0.006612 (17) -0.005815 (16) -0.006307 (18)
ΦJK /Hz 0.15452 (42) 0.13274 (27) 0.10725 (21) 0.12995 (28)
ΦKJ /Hz -0.6494 (15) -0.5728 (10) -0.43733 (80) -0.5700 (10)
ΦK /Hz 0.7573 (12) 0.71373 (86) 0.50818 (67) 0.7048 (12)
φJ /mHz -0.002662 (15) -0.0022434 (84) -0.0020597 (82) -0.0021147 (88)
φJK /mHz -0.03007 (40) -0.02255 (23) -0.01534 (19) -0.01999 (22)
φK /Hz 0.2636 (47) 0.1945 (29) 0.1254 (21) 0.1777 (26)
Jmax, Kamax 64, 37 64, 27 67, 29 65, 24
Freqmax /MHz 626777.73 629356.35 626675.43 623233.58
nbr de raies 889 945 916 858
σFIT /kHz 27 26 26 27
4.2.3 De´termination des fonctions de partition
Tout comme pour l’e´thanol les fonctions de partition de chaque isotopologue peuvent
eˆtre calcule´es afin de pouvoir de´terminer l’intensite´ de l’e´mission de la mole´cule a` une
tempe´rature donne´e. Le glycolalde´hyde et ses isotopologues deute´re´s sont des toupies
asyme´triques, la formule de calcul de la fonction de partition sera donc la meˆme que celle
de l’e´thanol (c.f. Gordy & Cook (1984) p.58)
Qr =
1
σ
Σ(2J + 1)e−EJ,K/kT (4.16)
Dans le cas ou` la tempe´rature est suffisamment e´leve´e pour que kT/hν 1, l’e´quation
s’approxime comme :
Qr ∼= 1
σ
[( pi
ABC
)(kT
h
)3]1/2
=
(
5.3313 ∗ 106
σ
)(
T 3
ABC
)1/2
(4.17)
Or pour bon nombre de toupies asyme´triques telles que le glycolalde´hyde, il n’y a pas
de symme´trie donc σ=1. A, B et C quant a` eux sont toujours exprime´s en MHz.
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On obtient donc :
Tempe´rature (K) 300 225 150 75 37.5 18.75 9.375
CH2OD-CHO 37179.772 24148.970 13145.034 4647.471 1643.129 580.933 205.391
CHDOH-CHO 38215,660 24821.799 13511.276 4776.957 1688.909 597.119 211.1133
CHDOH-CDO 40794.068 26496.524 14422.881 5099.258 1802.860 637.407 225.357
CH2OH-CDO 38358,564 24914.618 13561.800 4794.820 1695.225 599.352 211.903
Table 4.2 – Fonctions de partition des isotopologues deute´re´s du glycolalde´hyde
Cependant, comme pour l’e´thanol, afin de rendre ces fonctions de partition plus pre´-
cises notamment pour les tempe´ratures les plus e´leve´es, il faut prendre en compte la
population des e´tats vibrationnels.
4.3 Les observations astrophysiques
4.3.1 Inte´reˆt astrophysique
L’e´tude du fractionnement en deute´rium des mole´cules (i.e. du rapport d’abondance
entre la mole´cule deute´re´e et la mole´cule hydroge´ne´e) peut permettre de contraindre les
processus de formation (en phase gazeuse ou a` la surface des grains par exemple), et
meˆme les conditions physiques (tempe´rature, densite´) re´gnant dans le milieu au moment
de leur formation. En effet, le deute´rium s’est forme´ lors de la nucle´osynthe`se primor-
diale, dans les premiers instants de l’Univers qui ont suivi le Big-Bang. Son processus de
formation n’a lieu que durant la nucle´osynthe`se primordiale et c’est un e´le´ment qui se
de´truit facilement et uniquement a` haute tempe´rature dans l’environnement des e´toiles
chaudes. La re´action nucle´aire principale causant sa disparition est la re´action entre un
proton et un deute´rium pour former du 3He. Il n’y a pas de formation du deute´rium en
dehors de la nucle´osynthe`se primordiale, ce qui signifie que cet atome est repre´sentatif du
taux d’expansion de l’Univers et un outil cle´ pour contraindre les conditions physiques
des premiers instants de l’Univers. Le rapport D/H cosmique est constant (∼ 2.8×10−5
Pettini et al. 2008), ce qui implique que le fractionnement en deute´rium permet de sonder
les processus de formation des mole´cules. Ce fractionnement chimique se de´finit par une
augmentation du rapport isotopique d’une mole´cule (ici XD/XH) comparativement au
rapport isotopique cosmique (D/H).
Le glycolalde´hyde est conside´re´ comme le ”premier” sucre entrainant la formation de
mole´cules pre´biotiques directement lie´es aux origines de la vie (c.f. Figure 4.8). Bien que
son roˆle soit inde´niable dans les processus de cre´ation de mole´cules pre´biotiques et biolo-
giques, sa de´tection est encore difficile. A l’heure actuelle, il n’a e´te´ clairement identifie´
que dans deux hot cores (Sgr B2 par Hollis et al. (2000) et G31.41 +0.31 par Beltra`n
et al. (2009)) et tre`s re´cemment dans la proto-e´toile de faible masse IRAS 16293 (Jørgen-
sen et al. 2012). La deute´ration dans les coeurs chauds des e´toiles massives est faible a`
cause de leur haute tempe´rature qui de´truit le deute´rium. Au contraire, la deute´ration est
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importante dans les proto-e´toiles de faible masse, par exemple IRAS 16293 qui posse`de
une chimie aussi riche qu’un hot core et une deute´ration parmi les plus e´leve´es, incluant la
pre´sence de mole´cules doublement deute´re´es comme D2CO avec un rapport D2CO/H2CO
particulie`rement e´leve´ d’environ 5% (Ceccarelli et al. 1998; Loinard et al. 2000) et meˆme
de mole´cules triplement deute´re´es comme CD3OH (Parise et al. 2004) ayant un rapport
CD3OH/CH3OH d’environ 10−2, c’est a` dire bien supe´rieur au rapport observe´ dans le
milieu interstellaire local de ∼1.5×10−5. La cle´ de la de´tection des isotopologues deute´re´s
du glycolalde´hyde menant a` la compre´hension des chemins de formation de leur mole´cule
me`re, se trouve peut eˆtre dans ces proto-e´toiles de faible masse.
Figure 4.8 – Chemins re´actionnels formant des sucres complexes. Cre´dits : Benner et al.
2010, CSH Perspectives.
Comme vu dans le Chapitre 1, les chemins de formation de plusieurs mole´cules com-
plexes organiques sont a` l’heure actuelle difficiles a` de´terminer ; c’est actuellement le cas
du glycolade´hyde.
4.3.2 Chemins de formation possibles
Les voies de formation du glycolalde´hyde sont encore aujourd’hui sujet a` controverses,
bien que la formation de plus en plus de mole´cules complexes organiques semble se de´-
rouler a` la surface des grains de poussie`re (par exemple, Garrod & Herbst 2006). Depuis
sa de´tection dans le MIS, l’inte´reˆt de comprendre ses voies de formation est devenue une
priorite´ au vu de son importance dans les processus de cre´ation de la vie. Plusieurs me´ca-
nismes ont e´te´ propose´s, incluant a` la fois la phase gazeuse et les re´actions de surface et
des expe´riences en laboratoire ont e´te´ mene´es pour reproduire les re´actions sur les grains.
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Woods et al. (2012) ont teste´ plusieurs mode`les de formation dans les hot cores jusqu’a`
des tempe´ratures de 200 K. Cependant ils ont seulement conside´re´ les re´actions a` 10 K afin
de tester si le glycolaldehyde peut se former efficacement durant la phase d’effondrement
isotherme des e´toiles en formation. La Table 4.9 pre´sente les diffe´rentes re´actions e´tudie´es.
Figure 4.9 – Chemins de re´actions e´tudie´es par Woods et al. (2012)
Ils ont donc examine´ cinq voies de re´action pre´ce´demment sugge´re´es dans la litte´ra-
ture astrophysique, mais non teste´es suffisamment ou justifie´es. Au moyen d’un mode`le
chimique d’un cœur mole´culaire s’effondrant isothermiquement, ils ont conclu que dans
les conditions physiques suppose´es, les me´canismes B et C (sugge´re´s par Bennett & Kai-
ser 2007; Halfen et al. 2006) sont relativement inefficaces et peu probables pour eˆtre les
voies principales de formation. Ces me´canismes peuvent donc eˆtre exclus puisqu’ils ne
permettent pas de produire suffisament de glycolalde´hyde meˆme dans les conditions les
plus favorables. Les me´canismes D et E (sugge´re´s par Beltra`n et al. 2009; Charnley &
Rodgers 2005) sont cohe´rents mais ne peuvent permettre de reproduire l’abondance ob-
serve´e que si les taux de re´action sont augmente´s au minimum d’un facteur 100. Par
contre le me´canisme A, explore´ par Sorrell (2001) peut produire du glycolaldehyde tre`s
efficacement :
CH3OH +HCO → CH2OHCHO +H (4.18)
Cependant, dans les re´gions de haute densite´ autour de la proto-e´toile en formation, les
photons ne peuvent probablement pas pe´ne´trer assez pour amorcer le sche´ma re´actionnel
tel qu’il est propose´. Par ailleurs, les produits initiaux, OH et CH3, sont amplement fournis
par le freezeout et l’hydroge´nation ulte´rieure d’atomes et de petits radicaux.
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Apre`s une nouvelle e´valuation des sche´mas re´actionnels prenant en compte le re´actif
et la stabilite´ des produits, ils ont montre´ que le me´canisme A n’est peut eˆtre pas aussi
efficace que la mode´lisation astrophysique le sugge`re a` cause d’une trop haute barrie`re lors
de la dernie`re e´tape de formation du glycolaldehyde. Par ailleurs, le me´canisme D peut
eˆtre au contraire, plus probable, si la re´action finale implique du H3CO et des radicaux
HCO, plutoˆt qu’une re´action a` trois corps, soit,
H3CO +HCO → CH2OHCHO (4.19)
L’examen de´taille´ des barrie`res de re´action selon des me´thodes chimiques quantiques
de haut niveau est actuellement entrepris par Paul Woods et son e´quipe graˆce a` des mo-
de`les astrochimiques, prenant en compte le roˆle de substrats diffe´rents.
Cependant pour des formations a` haute tempe´rature (∼ 300 K) Jalbout et al. (2007)
ont entrepris une e´tude the´orique sur la cre´ation du glycolade´hyde en phase gazeuse et
en l’absence de tout catalyseur connu. Des calculs ab initio ont e´te´ utilise´s pour e´valuer
les me´canismes de formation possible du formose. Une e´tude the´orique et expe´rimentale
a permis d’e´tablir un mode`le physique de la ge´ne´ration de glycolaldehyde, par lequel un
cation hydronium peut s’associer avec du formalde´hyde.
Plus clairement ils proposent les re´actions suivantes :
L’e´tape (a) de´crit la formation
de H2COH+ via H+3 et H2CO.
Puis par association avec un
autre H2CO pour former un
isome`re protone´ du glycolalde´-
hyde (C2O2H+5 ). Suivent plu-
sieurs re´arrangements afin de
cre´er un glycolalde´hyde protone´
(re´actions (c) et (d)) qui formera
une mole´cule neutre via une re-
combinaison dissociative. (Cre´-
dits de la Figure : Jalbout et al.
(2007).)
Mais une e´tude re´cente mene´e par Simakov et al. (2011) a compromis cette voie de
formation. En effet, les auteurs ont rapporte´ qu’un formalde´hyde protone´ ne pouvait pas
engendrer un glycolalde´hyde protone´, rendant donc impossible les re´actions pre´ce´dentes.
De plus, une autre e´tude de Hamberg et al. (2010) a montre´ que les re´actions de recom-
binaison dissociative de mole´cules protone´es ne conduisaient que rarement a` la formation
d’une mole´cule stable. Cette voie de formation est donc fortement remise en cause.
A l’heure actuelle, il est difficile de privile´gier une voie de formation plutoˆt qu’une
autre. Cependant le me´canisme de´crit par Beltra`n et al. (2009) a` la surface des grains
semble eˆtre le plus probable, a` condition que la re´action finale soit re´duite a` deux corps
et non trois.
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4.3.3 Etude dans les proto-e´toiles massives
Afin de pouvoir identifier les isotopologues deute´re´s dans le MIS, j’ai d’abord cherche´
dans les releve´s existant la possibilite´ de de´tection de nos mole´cules. Malgre´ son im-
portance dans la fabrication des mole´cules biologiques, la de´tection de la mole´cule me`re
semble difficile puisque qu’elle n’est effective que dans les deux hot cores pre´ce´demment
cite´s (Sgr B2 et G31.41). Par conse´quent, la recherche du glycolalde´hyde deute´re´ est d’au-
tant plus complique´e. En effet il est ardu d’entreprendre la de´tection et des demandes de
temps d’observation d’isotopologues de mole´cule dans une source, sans que la pre´sence
de la mole´cule parent y ait au pre´alable e´te´ confirme´e. Des tentatives de de´tection ont
e´galement e´te´ mene´es sur la mole´cule me`re dans d’autres coeurs chauds mais celles-ci
n’ont pas e´te´ concluantes, par exemple dans le cas de G24.78 +0.08.
Non de´tection dans G24.78 +0.08 :
Une tentative de de´tection de la mole´cule me`re de glycolalde´hyde a e´te´ effectue´e en
direction de G24.78 +0.08 (Beltra`n et al. 2005), une re´gion de formation stellaire massive
contenant un groupe d’e´toiles jeunes a` diffe´rents stades d’e´volution. Furuya et al. (2002)
ont identifie´ quatre objets, nomme´s A, B, C et D (c.f. Figure 4.10). De plus, graˆce a` des
observations avec une meilleure re´solution angulaire, le continuum et l’e´mission du cyanure
de me´thyle (CH3CN) vers le cœur A ont e´te´ re´solus en deux cœurs se´pare´s, nomme´s alors
A1 et A2.
Figure 4.10 – Carte combi-
nant les observations BIMA et
PdBI, de l’e´mission du conti-
nuum a` 3.3 mm (a` gauche)
et du continuum a` 1.4 mm (a`
droite) Les niveaux de contour
sont de 20 a` 80 mJy.beam−1
par pas de 10 mJy.beam−1
pour la carte a` 3.3 mm et
de 20 a` 200 mJy.beam−1 par
pas de 60 mJy.beam−1 pour la
carte a` 1.4 mm. Le beam syn-
the´tique est repre´sente´ en bas
a` gauche (Beltra`n et al. 2005).
Cependant cette e´tude n’a permis que la de´tection de la transition a` 220.46 GHz dans
les deux composantes A, le reste des transitions e´tant me´lange´es avec une raie brillante
proche ou insuffisamment intenses.
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Sgr B2(N) :
Le glycolalde´hyde a pour la premie`re fois e´te´ identifie´ dans cette source du centre ga-
lactique par Hollis et al. (2000) puis successivement pas Halfen et al. (2006) et Requena-
Torres et al. (2008) graˆce a` des observations single-dish. Une densite´ de colonne comprise
entre Ntot = 6 - 9 × 1013 cm−2 et une tempe´rature rotationnelle Trot = 25 - 35K ont
e´te´ de´termine´es. Cependant tout comme pour l’e´thanol, la densite´ spectrale est trop im-
portante pour tenter une identification des isotopologues deute´re´s. Nous avons cependant
ve´rifie´ dans les donne´es spectrales disponibles pour cette source (Halfen et al. 2006), mais
comme attendu nous ne pouvons re´aliser aucune identification.
4.3.3.1 G31.41 +0.31
La source et le glycolalde´hyde :
G31.41 +0.31 est une re´gion de formation d’e´toiles massive localise´e a` une distance de
7.9 kpc associe´e a` un cœur mole´culaire chaud (T ' 300 K) ayant une luminosite´ de ∼3
× 105 L. C’est un hot core donc il posse`de un grand inte´reˆt dans l’e´tude de la chimie
tre`s dense des re´gions de formation stellaire. Cependant il se trouve en dehors du centre
galactique, il posse`de donc une structure plus simple que celle des re´gions HII tre`s mas-
sives (comme Sgr B2 par exemple) et une densite´ spectrale plus faible, ce qui devrait donc
permettre de de´tecter ce type de mole´cules.
Beltra`n et al. (2009) ont identifie´ trois transitions de glycolade´hyde en direction de
G31.41+0.31 a` l’aide de l’interfe´rome`tre du Plateau de Bure. Les e´missions proviendraient
de la re´gion la plus chaude (≥ 300 K) et la plus dense (≥ 2×108 cm−3) proche (≤ 104 AU)
de la proto-e´toile. Il est a` noter que les co-auteurs ont tente´ au pre´alable une de´tection
avec le 30m, mais la dilution du lobe e´tait trop importante.
Ils ont obtenu une FWHM de 4.6±0.6 km s−1 et 7.1±0.2 km s−1 a` 103.67 et 143.64
GHz, respectivement. Ces deux valeurs sont significativement moins importantes que la
largeur de 9.2±0.7 km s−1 de la raie a` 1.4 mm. Dans ce cas, le fait que la largeur des raies
augmente avec l’e´nergie des transitions peut eˆtre due a` un effet d’excitation, si les raies de
plus hautes e´nergies proviennent d’une re´gion plus petite et plus turbulente. Par ailleurs,
la valeur de l’intensite´ inte´gre´e de cette dernie`re,
∫
Tbdv = 201.8 ± 5.9 K km s−1 est de´fi-
nitivement plus haute que celle des deux autres transitions (4.8±0.1 K km s−1 a` 2.1 mm,
1.0±0.1 K km s−1 a` 2.9 mm). Ceci est duˆ a` la dilution du lobe. La re´solution angulaire
a` 1.4 mm (1.1”×0.5”) est suffisante pour re´soudre l’e´mission de glycolade´hyde, re´duisant
ainsi au minimum les effets de dilution. Ainsi la densite´ de colonne moyenne obtenue dans
le lobe du PdBI a` 2.9 et 2.1 mm est de 3×1015 cm−2 en supposant une tempe´rature de
300 K. Mais la densite´ de colonne calcule´e dans la source re´solue a` 1.4 mm (soit 1.3”) est
quant a` elle de ∼1017 cm−2 et doit donc eˆtre conside´re´e comme une limite infe´rieure en
cas d’e´mission optiquement e´paisse. L’abondance estime´e est de l’ordre de 10−8 ce qui est
cohe´rent avec la valeur trouve´e par Requena-Torres et al. (2008) dans cette meˆme source.
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Figure 4.11 – Carte des intensi-
te´s inte´gre´es du glycolade´hyde des
transitions 101,9-92,8 a` 103.67 GHz
(a), 140,14-131,13 a` 143.64 GHz (b)
et 202,18-193,17 a` 220.46 GHz (c).
Le gros plan de la re´gion centrale
(d), montre le champ de vitesse du
toro¨ıde dans G31.41+0.31 cartogra-
phie´ par Beltra`n et al. (2005). La
croix marque la position du conti-
nuum radio de la source a` 1.4 mm
et les points indiquent les positions
des deux sources continuum a` 7 mm
(Araya et al. 2008). Les niveaux de
contour sont : (a) de 0.01 a` 0.09
avec un pas de 0.02 Jy.beam−1 ; (b)
de 0.04 a` 0.52 avec un pas de 0.08
Jy.beam−1 et (c) de 0.10 a` 0.94 avec
un pas de 0.12 Jy.beam−1.
Tentative d’observation au PdBI :
Cette source semblait donc la seule alternative a` une premie`re de´tection des isotopo-
logues deute´re´s, bien que la tempe´rature de ce type de source ne soit pas optimale dans
l’e´tude du deute´rium, comme explique´ pre´ce´demment.
Cependant, le glycolde´hyde n’ayant alors pas e´te´ de´tecte´ dans une proto-e´toile de
faible masse (ou` la deute´ration serait plus importante), nous avons choisi d’effectuer plu-
sieurs campagnes de demande de temps au PdBI cible´es sur les raies les plus intenses des
isotopologues deute´re´s, avec une re´solution spatiale suffisante pour re´soudre la source afin
de minimiser la dilution du lobe et donc maximiser les chances de de´tection.
L’une d’entre elles (mars 2012) a e´te´ accepte´e mais les observations n’ont au final
jamais e´te´ programme´es et par conse´quent, pas e´te´ re´alise´es.
Les pre´curseurs du glycolalde´hyde avec CSO :
Au mois de mars 2012, le CSO (Caltech Submillimeter Observatory, Hawa¨ı) a ouvert
une campagne d’observation de´die´e aux doctorants. Profitant de cette opportunite´, j’ai
donc de´cide´ de soumettre une demande de temps d’observation. Cependant la de´tection
de transitions de glycolalde´hyde deute´re´ avec un te´lescope single-dish est presque impos-
sible du fait de leur faible e´mission. En effet Beltra`n et al. (2009) ont estime´ une densite´
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de colonne d’environ 1×1017 cm−2 pour la mole´cule me`re, et le te´lescope CSO posse`de
un miroir primaire de 10.4 m. Graˆce a` une mode´lisation CASSIS sur ce te´lescope, on
se rend rapidement compte que l’intensite´ des transitions des isotopologues deute´re´s est
infe´rieure a` une dizaine de mK. Ce qui implique pour une de´tection a` 3σ, d’atteindre au
minimum un bruit de 2 mK et donc ne´cessiterait un temps d’inte´gration > 79h on source.
Autrement dit, cela e´quivaudrait a` environ 14 nuits d’observations comprenant chacune
au minimum 6h on source, ce qui est peu re´alisable.
C’est pourquoi, j’ai de´cide´ de ne pas faire une demande d’observation des isotopologues
et de me tourner vers la de´tection des pre´curseurs du glycolalde´hyde et plus particulie`re-
ment sur le me´thanol (CH3OH). En effet, durant plusieurs anne´es, les voies de formation
les plus probables menant a` la formation du glycolalde´hyde e´taient celles se de´roulant sur
les manteaux de glace via le me´thanol. Mais la re´cente publication de Woods et al. (2012)
a fortement remis en cause ces processus. Lors de la demande de temps CSO, cet article
n’e´tait pas publie´, je me suis donc inte´resse´e aux voies de formation les plus ple´biscite´es
a` l’e´poque, a` savoir :
(i) CH3OH + CO → CH2OH +HCO → CH2OHCHO (4.20)
(Bennett & Kaiser 2007),
Ou via :
(ii) CH3OH +HCO → CH2OHCHO +H (4.21)
Sorrell (2001).
Ces chemins se font via le me´thanol, il est donc obligatoire que pour avoir le gly-
colalde´hyde deute´re´ sous la forme CH2ODCHO, les pre´cuseurs en soient pourvus. Une
possibilite´ de formation serait donc :
CH3OD + CO → CH2OD +HCO → CH2ODCHO (4.22)
Ou :
CH3OD +HCO → CH2ODCHO +H (4.23)
Pour cette dernie`re formation, le deuterium aurait e´galement pu se trouver sur HCO,
soit DCO. Cependant, dans la re´action formant la mole´cule me`re CH3OH + HCO →
CH2OHCHO, le C du HCO se lie avec le C du CH3OH en arrachant une liaison C-H sur
le groupe me´thyle de CH3OH. Le CH2ODCHO a quant a` lui un atome de deuterium sur
la liaison hydroxyle OD ; la voie de formation la plus probable serait donc via le CH3OD
puisque les deux re´actifs ne re´agissent a priori pas sur le groupe hydroxyle du methanol.
De plus, rompre les liaisons D-CO et CH3O-H serait probablement plus couteux en e´nergie
(V.Taquey priv. comm.). J’ai e´galement cherche´ au pre´alable si ce type de re´action via
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un me´thanol deute´re´ e´tait quantifie´ sur KIDA 1 ou udfa.net, mais cela n’est pas le cas.
Nous avons donc de´cide´ de mener une campagne de de´tection du CH3OD dans G31.41,
observations qui a` ma connaissance, n’ont jamais e´te´ effectue´es dans cette source. La
mole´cule me`re quant a` elle a e´te´ identifie´e par Gibb et al. (2003) avec une densite´ de
colonne de N = 7.5×1017 cm−2.
Le fractionnement du me´thanol dans les hot cores n’a e´te´ calcule´ que par Mauers-
berger et al. (1988) comme CH3OD/CH3OH ∼ 0.01 - 0.06 avec Trot entre 50 - 150 K
dans Orion, et CH3OD/CH3OH ∼ 0.01 a` 20 K dans Sgr B2 par Gottlieb et al. (1979).
Cependant il aurait e´galement e´te´ possible de chercher la mole´cule CH2DOH servant a`
former le CHDOHCHO (Kaiser priv. comm.) mais Mauersberger et al. (1988) ont indique´
que le rapport CH2DOH/CH3OH ∼ 0.005, rendant donc la de´tection du CH2DOH impos-
sible au CSO. Par ailleurs peu de donne´es spectroscopiques sont disponibles concernant
le CH3OD, les seules donne´es publie´es sont celles mesure´es par Anderson et al. (1993),
et non disponibles dans les bases de donne´es. J’ai donc re´alise´ un fichier *.cat a` partir
de cette publication, pour pouvoir l’utiliser dans CASSIS. Graˆce a` une mode´lisation hors
ETL, j’en ai conclu que pour pouvoir identifier clairement les transitions du me´thanol
deute´re´, il faut atteindre un rms de 5 mK. En effet, si on conside`re que la tempe´rature de
150 K et donc un rapport CH3OD/CH3OH ∼ 0.06 de´termine´s dans Orion sont similaires
dans notre source, les raies les plus intenses dans les gammes de fre´quence disponibles du
CSO sont en moyenne de 15 mK a` 360 GHz et atteignent meˆme 18 mK a` 410 GHz. J’ai
cible´ les raies de´taille´es dans la Table 4.3, re´parties en deux bandes spectrales.
Bandes Transitions Fre´quences Eup Ta
JKa GHz K mK
1 80 - 70 361.2 80 14
1 8−2 - 7−2 363.3 94 20
1 8−3 - 7−3 362.9 118 19
1 83 - 73 363.0 114 14
2 90 - 80 405.9 99 19
2 93 - 83 408.4 133 18
2 9−2 - 8−2 408.7 113 19
2 92 - 82 409.0 114 18
Table 4.3 – Transitions de me´thanol deute´re´ cible´es avec le CSO
Cette demande a e´te´ accepte´e en mai 2012 et les observations ont e´te´ effectue´es en
juin 2012. J’ai utilise´ les de´tecteurs he´te´rodynes 2, avec le re´cepteur nomme´ barney pour
1. KInetic Database for Astrochemistry. http ://kida.obs.u-bordeaux1.fr
2. Avec les anciens de´tecteurs, un signal rec¸u e´tait amplifie´ par un amplificateur qui devait pouvoir
ge´rer une large gamme de fre´quence mais qui fonctionnait de fac¸on optimale sur une gamme re´duite. Avec
la de´tection he´te´rodyne, on utilise un me´langeur pour produire un signal de fre´quence pre´-de´termine´ (IF)
a` partir du signal rec¸u et du signal e´mis par un oscillateur local stable. Le signal ainsi obtenu peut eˆtre
amplifie´ par un amplificateur fonctionnant a` une fre´quence proche de la fre´quence interme´diaire.
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les transitions autour de 360 GHz, et une largeur de lobe 20” et le re´cepteur 460B pour
les transitions a` 410 GHz et une taille de lobe de 17.5”, pour une tempe´rature syste`me
typique de 1000 K et une re´solution spectrale de 1.5 km.s−1. Le spectrome`tre utilise´ est
un Wideband Fast Fourier Transform Spectrometer appele´ FFTS2. Les observations ont
e´te´ effectue´es en utilisant le mode position switching (PSW) : cela consiste a` observer de
manie`re alterne´e en direction de la source (position ON) et en direction d’une position
loin de la source (position OFF) en modifiant l’orientation de l’antenne. Le signal e´mis
uniquement par la source est alors e´gal a` la diffe´rence entre l’observation ON et l’observa-
tion OFF. L’amplitude des positions OFF e´tait a` 90 et -90 arcsec de la position ON. Une
mise au point a e´te´ effectue´e en de´but de nuit sur Saturne puis une pre´cision de pointage
a e´te´ effectue´e toutes les 2-3h sur Uranus ou IRC 10216.
Un proble`me sur le re´cepteur barney n’a permis de l’utiliser qu’une seule nuit. De plus,
les observations au CSO se font par binoˆme, chacun utilise le te´lescope en fonction des
conditions climatiques et de l’opacite´ τ du ciel. Mes observations e´taient programme´es a`
τ > 0.06 du 6 au 14 juin 2012, or le temps exceptionnel de juin ne m’a permis d’observer
que 4 demi nuits et une comple`te (sur 9 programme´es) avec le re´cepteur 460B soit envi-
ron 12h on source en direction de G31, car celle ci se levait vers 21h et les observations
s’arreˆtaient vers 6h30 avec le lever du soleil. Soit une perte de plus de 50% du temps
d’observation pour effectuer le tuning, le pointage, le focus et les calibrations. Le rms
atteint est d’environ 15 mK, ce qui est bien insuffisant pour distinguer nos transitions (∼
18 mK) du bruit.
Cependant cette expe´rience m’a permis d’apprendre a` maˆıtriser seule un te´lescope
single dish, car au CSO il n’y a pas d’ope´rateurs, tout est ge´re´ par l’observateur (de
l’ouverture du doˆme jusqu’aux observations, en passant par les calibrations, tuning ou
pointage).
4.3.4 La surprise d’IRAS 16293
Les observations avec ALMA sont une opportunite´ ine´gale´e pour les e´tudes de l’astro-
chimie des proto-e´toiles de type solaire. Cet interfe´rome`tre fournit une haute sensibilite´
pour des raies faibles ; sa haute re´solution spectrale qui limite la confusion entre les transi-
tions et sa haute re´solution angulaire permettent d’e´tudier de jeunes e´toiles a` des e´chelles
du Syste`me Solaire.
Jørgensen et al. (2012) ont rapporte´ en septembre 2012 la premie`re de´tection du glyco-
lalde´hyde dans IRAS16293. Les observations proviennent des premie`res donne´es publiques
de bande 6 (211-275 GHz) et 9 (602-720 GHz) (science verification, observe´e les 16 et 17
aouˆt 2011), en utilisant 16 antennes avec une configuration compacte (ligne de base maxi-
male : 250 m) donnant un lobe synthe´tique de 2.5”× 1.0” et une gamme de fre´quence de
220.078 GHz a` 220.313 GHz pour la bande 6. Le rms re´sultant est e´value´ comme e´tant
de 13 mJy.beam−1canal−1 pour une re´solution spectrale de 0.083 km.s−1. Pour la bande
9, 13 antennes ont e´te´ utilise´es avec une ligne de base maximale de 250 m, cre´ant ainsi
un lobe synthe´tique de 0.29”× 0.18” sur toute la gamme de fre´quence 686.5 a` 692.2 GHz
(a` l’exception de la bande entre 688.35 et 688.50 GHz) et de 703.2 a` 705.1 GHz. Le rms
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atteint alors 110 mJy.beam−1canal−1 pour une re´solution spectrale de 0.4 km.s−1. Ils ont
ainsi pre´sente´ la premie`re de´tection de 13 transitions de glycolalde´hyde : 6 dans la bande
6 et 7 dans la bande 9.
Nous avons cherche´ a` de´tecter le glycolalde´hyde me`re ainsi que ses isotopologues deu-
te´re´s dans ces donne´es publiques, afin de pouvoir e´tablir des rapports D/H dans les meˆmes
conditions d’observation. Les re´sultats ont e´te´ concluants. En effet, nous nous sommes in-
te´resse´s principalement a` la bande 9, celle ou` les observations ne subissent pas de dilution.
L’analyse avec CASSIS des spectres de la source B calibre´s et fournis par A. Maury (de
meilleure qualite´ que les spectres publics, cf. section 3.4) a permis de conclure a` une iden-
tification de la mole´cule me`re, la Figure 4.12 montre les meilleurs ajustements re´alise´s
avec la me´thode du χ2 et la Table 4.4 les transitions de cette Figure.
Nous avons identifie´ les meˆmes transitions que Jørgensen et al. (2012), et tout comme lui
nous ne pouvons pas donner de densite´ de colonne, car celle que nous avons utilise´e pour
le mode`le n’a pas de sens physique, puisque la partie de la source observe´e correspond
a` l’effondrement du gaz a` tre`s grande vitesse, et ne peut eˆtre mode´lise´e correctement a`
l’ETL. En effet comme pour l’e´thanol, a` l’heure actuelle on ne connait pas la structure in-
terne de la source, ainsi que la distribution spatiale des mole´cules dans les re´gions internes.
Cependant, le mode`le repre´sente´ sur la Figure 4.12 montre que les intensite´s relatives sont
correctement estime´es, ce qui corrobore une de´tection.
Figure 4.12 – Transitions de glycolalde´hyde de´tecte´es avec ALMA (bande 9). En bleu, les
observations en direction d’IRAS 16293 et en rouge, le meilleur ajustement des transtions
de CH2OHCHO. Les transitions sont classe´es par Eup croissant.
4.3. Les observations astrophysiques 109
Fre´quence transition Eup Aij gup
(MHz) (K) (s−1)
687445.2 1919,0/1-1818,1/0 325 9.7×10−3 39
689890.2 2815,14/13-2714,13/14 360 5.4×10−3 57
703860.7 2716,11/12-2615,12/11 365 6.3×10−3 55
687051.3 3014,17/16-2913,16/17 377 4.7×10−3 61
Table 4.4 – Parame`tres des transitions de glycolalde´hyde de´tecte´es avec ALMA (bande
9) en direction d’IRAS 16293.
Mais ces donne´es publiques ont e´galement permis de re´aliser la premie`re tentative de
de´tection du glycolalde´hyde deute´re´. En effet, comme le montre la Figure 4.13, plusieurs
transitions (7 doublets au total, 4 doublets sont repre´sente´s sur la Figure et liste´s dans la
Table 4.5) de CHDOHCHO ont e´te´ identifie´es. Cependant leurs intensite´s n’exce´dant pas
2σ, on ne peut pas conclure a` une de´tection, mais a` une tentative de de´tection. De meˆme
que pour la mole´cule me`re, la densite´ de colonne utilise´e pour le mode`le n’est pas signifi-
cative. Par ailleurs, il n’est pas possible de calculer un rapport D/H. En effet, les densite´s
de colonne des espe`ces me`res et filles utilise´es dans le mode`le ne sont pas comparables
car elles n’ont pas la meˆme opacite´. Bien que ce rapport [CHDOHCHO]/[CH2OHCHO]
ne soit pas significatif, il est e´vident que la valeur D/H est plus importante que la valeur
cosmique, comme pour d’autres mole´cules deute´re´es dans IRAS16293 (Parise et al. (2004),
par exemple).
Fre´quence transition Eup Aij gup
(MHz) (K) (s−1)
689933.9 2419,5/6-2318,6/5 359 1.07×10−2 49
689825.9 2618,8/9-2517,9/8 366 9.4×10−3 53
689600.6 2817,11/12-2716,12/11 377 8.3×10−3 57
686986.0 3414,21/20-3313,20/21 430 5.73×10−3 69
Table 4.5 – Parame`tres des transitions de glycolalde´hyde deute´re´ CHDOHCHO de´tecte´es
avec ALMA (bande 9) en direction d’IRAS 16293.
Ces donne´es sont encore a` affiner afin de de´terminer proprement le niveau de bruit de
chaque spectre, il faut e´galement effectuer une comparaison entre les raies qui pourraient
eˆtre attendues dans les deux bandes et celles finalement de´tecte´es, une comparaison des
parame`tres obtenus en termes d’excitation, de densite´ de colonne et de taille de la re´gion
d’e´mission/absorption, ainsi que l’opacite´ des transitions avec d’autres espe`ces.
Fort de cette de´tection, nous constatons que la mole´cule identifie´e (CHDOHCHO)
n’est pas celle que nous aurions pense´ de´tecter en premier, parmi les quatre isotopologues
que nous avons e´tudie´s. En effet, la deute´ration se trouve sur le CH2, qui est en the´orie
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Figure 4.13 – Transitions de glycolalde´hyde deute´re´ de´tecte´es avec ALMA (bande 9). En
bleu, les observations en direction d’IRAS 16293 et en rouge, le meilleur ajustement des
transitions de CHDOHCHO Les transitions sont classe´es par Eup croissant.
plus difficile a` former dans le MIS. Et nous n’avons pas pu identifier clairement les autres
isotopologues deute´re´s (CH2ODCHO, CH2OHCDO et CHDOHCDO) car les transitions
ne se distinguaient pas du bruit. Cette sur-abondance de CHDOHCHO serait-elle lie´e a`
sa formation ? Peut-elle nous aider a` la contraindre ?
Afin de comprendre cette pre´sence plus importante de CHDOHCHO, il est inte´ressant
de comparer en tout premier lieu les observations aux pre´dictions dites statistiques pour
les fractionnements des diffe´rents isotopologues d’une mole´cule, tout comme l’e´tude re´ali-
se´e par Parise et al. (2004). Si on ne´glige toute barrie`re d’e´nergie dans les hydroge´nations
et deute´rations successives de CO a` la surface des grains, c’est-a`-dire que l’on conside`re
qu’elles sont toutes e´quiprobables, alors on peut calculer les rapports de fractionnement,
dits statistiques, des diffe´rents isotopologues en fonction du rapport α entre les deux taux
d’accre´tion des atomes de deute´rium et des atomes d’hydroge`ne a` la surface des grains
(Rodgers & Charnley 2002).
En effet, si les atomes de deute´rium sont ale´atoirement distribue´s dans les diffe´rents iso-
topes, les fractionnements F doivent eˆtre les suivants : F(CH2ODCHO) = F(CH2OHCDO)
= α, F(CHDOHCHO) = 2α, F(CD2OHCHO) = α2. Donc statistiquement F(CHDOHCHO)
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est deux fois plus abondant que F(CH2ODCHO) et pourrait expliquer la tentative de de´-
tection que j’ai obtenue. Parise et al. (2004) ont de´montre´ que cette approche est en accord
avec les observations de CH2DOH, CHD2OH et CD3OH dans IRAS16293.
Dans le but de ve´rifier si cette e´tude statistique peut eˆtre e´tendue aux glycolalde´-
hydes deute´re´s, la de´tection des autres isopologues deute´re´s mesure´s en laboratoire est
primordiale. Les futurs observations d’ALMA dans cette proto-e´toile de faible masse se-
ront de´cisives.
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Lors de cette the`se, je me suis inte´resse´e a` l’e´tude des isotopologues de mole´cules
complexes organiques ayant un inte´reˆt astrophysique. Une analyse spectroscopique de
chacune de ces mole´cules a permis de de´terminer les parame`tres caracte´ristiques menant
a` la re´alisation de spectres pre´dits sur une large gamme de fre´quences. Ainsi j’ai contribue´
a` comple´ter les bases de donne´es de spectroscopie mole´culaire telles que JPL ou CDMS.
Dans un second temps, l’objectif e´tait la de´tection de ces espe`ces dans le milieu interstel-
laire (MIS), afin de pouvoir de´terminer leurs abondances ainsi que les rapports isotopiques
(mole´cule me`re / isotopologue).
5.1 Synthe`se des re´sultats
Ethanol 13C :
Graˆce aux mesures de laboratoire re´alise´es en collaboration avec le Groupe de Spectro-
scopie de Cologne en Allemagne, j’ai de´termine´ les parame`tres rotationnels et de distortion
centrifuge des deux mono-substitutions 13C de l’e´thanol, dans sa conformation trans et
en restreignant l’e´tude aux niveaux d’e´nergie (limite´s en J et en Ka) qui ne montraient
pas une interaction avec ceux de l’e´tat gauche. J’ai pu ainsi pre´dire un spectre pre´cis
dans les gammes millime´triques et sub-millime´triques, disponible pour la communaute´
astrophysique dans la base de donne´es du CDMS.
Par ailleurs, nous avons constate´ la pre´sence de raies de´double´es dues a` la rotation
interne du groupe me´thyle. Pour la plupart d’entre elles le de´doublement est re´solu et
les deux composantes sont d’intensite´ e´gale. Dans ce cas, nous avons utilise´ la fre´quence
moyenne. Nous avons e´galement observe´ quelques cas avec deux composantes d’intensite´s
ine´gales. Ceci re´sulte de la pre´sence d’une raie supple´mentaire de type c normalement tre`s
faible mais qui gagne en intensite´ quand elle est proche de la transition de type b. Une
ame´lioration de la re´solution lors des mesures de l’e´thanol deute´re´ (travail en cours) a
permis de confirmer ce phe´nome`ne. Il est a` noter que ces de´doublements ont peu d’impact
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lors d’une e´tude observationnelle dans le MIS, puisque l’e´cart mesure´ entre les deux pics
est infe´rieur aux re´solutions spectrales obtenues avec les te´lescopes.
Les fonctions de partition des deux isotopologues 13C de l’e´thanol ont e´te´ calcule´es
pour l’e´tat trans. Cependant pour une identification dans le milieu interstellaire, ce sont
les fonctions de partition de tous les e´tats re´unis qu’il faut prendre en compte. Elles ont
donc e´te´ corrige´es ainsi.
A partir des spectres ainsi pre´dits, une exportation vers le logiciel CASSIS a permis
la pre´diction de spectres observationnels servant a` la re´alisation de demandes de temps
d’observation dans le but d’identifier ces isotopologues. J’ai en paralle`le inspecte´ les releve´s
spectraux re´alise´s en direction de plusieurs hot cores massifs, mais la tre`s forte densite´
spectrale n’a pas permis de conclure a` une de´tection. J’ai pu cependant estimer des limites
supe´rieures de de´tection. Les re´sultats obtenus ne permettent pas de contraindre plus
pre´cise´ment le rapport 12C/13C e´tabli par Wilson & Rood (1994) a` partir de mole´cules
plus simples.
L’obtention de temps d’observation au 30m de l’IRAM a permis de mettre en avant
la difficulte´ de de´tection de telles mole´cules complexes. En effet, selon nos pre´visions,
la sensibilite´ atteinte lors des observations de G34.26 aurait duˆ eˆtre suffisante pour une
identification, et une e´tude pre´liminaire des espe`ces pre´sentes dans la source avait permis
de cibler des transitions qui devaient eˆtre ”isole´es”. Cependant, lors de l’analyse, de nom-
breuses mole´cules non re´pertorie´es dans cet objet ont e´te´ identifie´es dans nos spectres,
et il s’est ave´re´ que de nombreuses raies ne correspondent pas aux espe`ces connues et
disponibles dans les bases de donne´es spectroscopiques.
Afin d’optimiser les possibilite´s de de´tection deux pistes sont a` explorer :
- L’utilisation d’interfe´rome`tres de nouvelle ge´ne´ration (ALMA, NOEMA) permettra
d’obtenir de hautes re´solutions spatiales, c’est-a`-dire de cibler le coeur de la proto-e´toile
et donc de s’affranchir de toute dilution ou d’e´mission exte´rieure polluante. De plus ces
instruments permettent d’atteindre une tre`s bonne sensibilite´ dans un temps tre`s court.
Certaines raies tre`s proches, me´lange´es dans les spectres actuels, devraient donc pouvoir se
se´parer. Par ailleurs, avoir une bonne re´solution angulaire permettra de se´parer l’e´mission
des ”sous-sources” le cas e´che´ant, ou bien de re´soudre l’e´mission du hot core : a` plus petite
e´chelle on peut donc espe´rer de´tecter des raies plus fines et donc abaisser la limite de
confusion.
- Les proto-e´toiles de faible masse semblent eˆtre des candidates inte´ressantes dans
l’e´tude d’isotopologues de mole´cules complexes et plus particulie`rement ceux qui sont
deute´re´s. En effet, ces sources sont e´galement riches en mole´cules complexes organiques
mais les densite´s spectrales y sont moins importantes et la deute´ration y est plus forte.
De nombreuses mole´cules y ont e´te´ de´tecte´es, leurs isotopologues deute´re´s e´galement.
D’ailleurs, une recherche des substitutions 13C ne semble pas avoir e´te´ mene´e sur ces
MCO.
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Glycolalde´hyde deute´re´ :
Les mesures spectroscopiques des trois mono-substitutions deute´re´es du glycolalde´-
hyde ont e´te´ effectue´es, ainsi qu’une espe`ce doublement deute´re´e. Ces mesures ont e´te´
effectue´es en collaboration avec le groupe de spectroscopie de Lille, entre 150 et 650 GHz.
Ces donne´es sont disponibles sur le site web du Centre de Donne´es de Strasbourg (CDS).
Plus de 900 raies ont e´te´ identifie´es dans les spectres de laboratoire de chacune des quatres
mole´cules e´tudie´es. A noter qu’un des deux e´chantillons e´tait ”contamine´” par de la pyri-
dine. Une e´tude pre´liminaire de cette mole´cule a donc e´te´ ne´cessaire.
Les tentatives de de´tection des isotopologues deute´re´s furent beaucoup plus contrai-
gnantes dans les hot cores. En effet la mole´cule me`re a e´te´ clairement identifie´e unique-
ment dans deux sources massives. Nous avons demande´ du temps d’observation pour l’une
d’entre elles, G31.41, la source externe au plan galactique, donc normalement moins dense
spectralement. Une demande de temps d’observation fut accepte´e a` l’interfe´rome`tre du
Plateau de Bure mais les observations n’ont jamais e´te´ effectue´es. Un appel de demande
de temps exceptionnel m’a permis de re´aliser des observations d’un pre´curseur pre´sume´,
le CH3OD avec le CSO. Mais cette fois-ci, c’est le manque de temps d’inte´gration qui n’a
pas permis d’avoir des spectres exploitables pour notre e´tude. Ne´anmoins, j’ai pu acque´rir
de solides compe´tences dans la manipulation de te´lescopes single dish.
Le coup de the´aˆtre important pour notre e´tude, a eu lieu en septembre 2012, avec
la publication de la premie`re de´tection du glycolalde´hyde dans une proto-e´toile de faible
masse IRAS16293, laquelle est connue pour avoir un taux important de mole´cules deu-
te´re´es. A partir des donne´es publiques de l’interfe´rome`tre ALMA, nous avons cherche´ a`
identifier les isopologues deute´re´s, mesure´s en laboratoire. Le CHDOHCHO y a e´te´ poten-
tiellement de´tecte´ avec une intensite´ ayant un rapport signal-sur-bruit de 2σ. Par contre,
il est impossible de conclure a` une de´tection pour les trois autres isotopologues de notre
e´tude. Bien que les mole´cules me`res et filles ont e´te´ identifie´es dans cette source et dans
les meˆmes conditions, le rapport D/H n’a pas de sens physique car les opacite´s des raies
de´tecte´es sont diffe´rentes. Cependant il est e´vident que ce rapport sera supe´rieur a` la
valeur cosmique.
Se pose alors la question des voies de formation du glycolalde´hyde puisque l’isotopo-
logue identifie´ (CHDOHCHO), n’est pas celui auquel on s’attendait. Cependant l’e´tude
statistique mene´e par Parise et al. (2004) sur les isotopologues deute´re´s du me´thanol,
a mis en avant une distribution des fractionnements qui corrobore avec les observations.
Peut eˆtre est-ce e´galement le cas du glycolalde´hyde deute´re´ ? Une de´tection des autres iso-
topologues deute´re´s serait primordiale. Par ailleurs, une e´tude de mode´lisation des taux
de re´action lors de la formation des isotopogues deute´re´s est a` envisager.
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5.2 Perspectives
Les isotopologues 13C de mole´cules complexes sont en ge´ne´ral de´tectables dans les hot
cores, mais leurs faibles abondances limitent les identifications lorsque les densite´s spec-
trales sont trop importantes. Une tre`s haute re´solution spatiale est donc primordiale. De
plus, il serait plus simple pour la de´tection de cibler des sources moins denses spectra-
lement (proto-e´toiles de faible masse ou hot cores situe´s en dehors du centre galactique
comme G31.41 que nous avons utilise´ pour le glycolalde´hyde par exemple). Par ailleurs,
afin de pouvoir valider correctement les de´tections astrophysiques de ces isotopologues,
les mesures de laboratoire des e´tats gauche sont ne´cessaires, et donc une e´tude des e´tats
de torsion est a` envisager e´galement. De plus ces e´tudes peuvent eˆtre e´tendues aux autres
substitutions isotopiques. Les mesures des isotopologues deute´re´s d’e´thanol ont e´te´ effec-
tue´es cet e´te´ a` Cologne, leur traitement est en cours.
Concernant l’e´tude des isotopologues deute´re´s, les proto-e´toiles de faible masse sont
les meilleures sources pour une de´tection. Une haute re´solution spatiale est e´galement
un atout facilitant l’identification spectrale. Par ailleurs, les voies de formation restent a`
l’heure actuelle un dilemme ; la mode´lisation des voies de formation des mole´cules com-
plexes qui nous inte´ressent est donc une e´tape primordiale a` la compre´hension des pro-
cessus en jeu dans ces zones de formation stellaire. Plus pre´cise´ment, une e´tude de´taille´e
comparant les diffe´rents environnements ou` ces mole´cules complexes ont e´te´ de´tecte´es,
serait a` de´velopper, permettant ainsi de comprendre les contributions respectives des me´-
canismes des phases gazeuse / solide.
Au vu des contraintes et des difficulte´s a` observer les isotopologues de mole´cules com-
plexes, les interfe´rome`tres semblent eˆtre les outils les mieux adapte´s a` ce type d’e´tude.
Les premie`res donne´es publiques de l’interfe´rome`tre ALMA, ont de´ja` permis d’e´tablir
des premie`res tentatives de de´tection, pour les isotopologues e´tudie´s lors de cette the`se,
alors que seules 16 antennes e´taient en service avec une ligne de base maximale de seule-
ment 250 m et que le de´pouillement des re´sultats peut eˆtre impre´cis. Reste a` imaginer ce
que pourra fournir comme information l’ensemble final de 64 antennes avec une ligne de
base de 15 km. L’interfe´rome`tre NOEMA devrait e´galement permettre d’observer, dans
l’he´misphe`re nord, de tels isotopologues avec des re´solutions spatiales s’approchant de
celles d’ALMA.
Dans tous les cas, les e´tudes spectroscopiques en laboratoire sont essentielles, et plus
particulie`rement, l’interaction entre spectroscopie et astrophysique, comme le montre mon
travail de the`se.
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Annexe
A
Notions de transfert radiatif
Figure A.1 – Illustration du rayonnement rec¸u par un e´le´ment de surface dA (en poin-
tille´s) incline´ d’un angle θ par rapport au faisceau incident. L’intensite´ spe´cifique Iν du
champ de rayonnement est oriente´e selon le vecteur unitaire n. Dans le cas ge´ne´ral, le
faisceau incident peut tre`s bien eˆtre re´parti dans tout l’espace (champ isotrope). On ne
montre ici qu’un faisceau particulier, qu’il faut inte´grer sur tout l’espace .
Les flux lumineux et l’e´nergie transporte´e par la lumie`re sont e´mis par des astres de
ge´ome´tries et de distances diffe´rentes, dont le rayonnement n’est pas force´ment isotrope.
Un rayon lumineux monochromatique transporte par unite´ de temps dt, d’aire dA et
d’angle solide dΩ, dans un intervalle de fre´quence dν une e´nergie dE, comme le montre la
Figure A.1 tel que :
dE = IνdAcosθdtdΩdν. (A.1)
Iν l’intensite´ spe´cifique, permet de de´crire le comportement de la lumie`re vis-a`-vis
du milieu ambiant, comme l’absorption par exemple. Le flux lumineux Fν , s’obtient en
inte´grant sur tous les angles solides, c’est-a`-dire sur toutes les directions d’ou` provient le
rayonnement. Soit :
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Fν =
∫
IνcosθdΩ (A.2)
L’analyse du transfert de rayonnement dans un milieu requiert a` la fois connaissance du
transport des photons dans le milieu (de´termine´ par l’e´quation de transfert radiatif) et la
connaissance du peuplement des niveaux (de´termine´ par l’e´quation d’e´quilibre statistique).
A l’e´quilibre thermodynamique local, on suppose que les niveaux sont peuple´s uniquement
par collisions et que leur population obe´it simplement a` la loi de Boltzmann. Il suffit alors
de re´soudre l’e´quation de transfert radiatif.
A.1 Equation de transfert
L’e´quation de transfert permet de faire le bilan entre le rayonnement e´mis par un
milieu et le rayonnement absorbe´ par ce meˆme milieu. Le faisceau d’intensite´ spe´cifique
Iν (exprime´ en J.Hz−1.s−1.m−2.sr−1) subira sur un parcours e´le´mentaire ds, une variation
d’intensite´ dIν de´crite par :
dIν = −κνIνds+ jνds (A.3)
L’e´quation de transfert de´crit donc la propagation des photons le long d’une ligne de
vise´e et s’e´crit :
dIν
ds
= −κνIν + jν (A.4)
κν est appelle´ coefficient d’absorption en m−1. Il traduit les processus physiques
d’absorption pre´sents dans le milieu, jν est appele´ coefficient d’e´mission, il s’exprime en
J.m−3.Hz−1.s−1.sr−1. Il traduit les processus d’e´mission du milieu.
Figure A.2 – Sources : C. Vastel
jν s’exprime par :
jν =
hν
4pi
nuAul × Φ(ν), (A.5)
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ou` Aul le coefficient d’Einstein d’e´mission spontane´e est la probabilite´ de passer du niveau
supe´rieur (u) au niveau infe´rieur (l) par e´mission spontane´e d’un photon. hν repre´sente
l’e´nergie par transition et Φ(ν) le profil de raie. De meˆme le coefficient d’absorption est
de´fini par :
κν =
hν
4pi
[nlBlu − nuBul]× Φ(ν), (A.6)
ou` Bul est le coefficient d’e´mission stimule´e et Blu le coefficient d’absorption. Les coeffi-
cients d’Einstein sont relie´s par les relations :
Aul =
2hν3
c2
Bul (A.7)
guBul = glBlu (A.8)
Pour re´soudre l’e´quation A.6 on introduit une nouvelle quantite´ τ , l’opacite´ telle que :
dτ = κνds (A.9)
C’est une quantite´ e´troitement lie´e au rayonnement absorbe´ appele´e aussi profondeur
optique du milieu absorbant car elle correspond simplement a` l’absorption totale, inte´gre´e
sur une longueur choisie le long de la ligne de vise´e.
On de´finit Sν la fonction source par :
Sν =
jν
κν
(A.10)
L’e´quation ge´ne´rale du transfert radiatif de´crivant la variation de l’intensite´ de radia-
tion Iν a` une fre´quence ν s’e´crit :
dIν
dτν
= −Iν + Sν (A.11)
dIν
dτν
eτν + Iνeτν = Sνeτν (A.12)
d
dτν
(Iνeτν ) = Sνeτν (A.13)
On inte`gre cette e´quation entre 0 et τ :∫ τ
0
d
dτν
(Iνeτν )dτν =
∫ τ
0
Sνe
τνdτν = Sν
∫ τ
0
eτνdτν = Sν(eτ − 1) (A.14)
Si on suppose que la fonction source est constante le long de la ligne de vise´e, l’e´quation
donne alors :
Iνe
τ − Iν(0)e0 = Sν(eτ − 1) (A.15)
Iν(τ) = Sν + e−τ (Iν(0)− Sν) (A.16)
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Iν(0) repre´sente le rayonnement de ”fond” produit par des sources en arrie`re plan de
la source e´tudie´e et par le rayonnement de fond cosmologique.
Un corps en e´quilibre thermodynamique a` tempe´rature constante T a par de´finition
une intensite´ spe´cifique constante : chaque partie du corps rec¸oit autant de rayonnement
qu’il en e´met, et donc dIνds = 0, qui implique, Iν = Sν avec Iν = Bν(T ) ou` Bν(T ) est la
fonction de Planck (souvent appele´e aussi rayonnement du corps noir) :
Bν(T ) =
2hν3
c2
1
e
hν
kT − 1
(A.17)
Or l’intensite´ e´mise par le fond diffus cosmologique est contenue dans Iν . Pour de´termi-
ner l’intensite´ provenant uniquement de la source, la me´thode d’observation de l’intensite´
spe´cifique permet en re`gle ge´ne´rale de soustraire au signal rec¸u la contribution de l’e´mis-
sion de fond cosmologique a` 2.7 K. L’intensite´ spe´cifique mesure´e devient donc :
Iνmes(τν) = Iν(τν)− Iν(0) = (Sν − Iν(0))(1− e−τ ), (A.18)
Iνmes(τν) = (Bν(Tex)−Bν(Tbg))(1− e−τ ), (A.19)
si on remplace Sν par Bν(Tex), avec Tex la tempe´rature d’excitation dans le nuage (sup-
pose´e constante). Iν(0) = Bν(Tbg), avec Tbg la tempe´rature du fond diffus cosmologique.
Il existe deux approximations de la fonction de Planck. La premie`re est utilise´e pour
les tre`s hautes fre´quences, lorsque hν/kT 1. La fonction de Planck devient dans ce cas :
Bν(T ) =
2hν3
c2
e
−hν
kT (A.20)
On parle alors de de l’approximation de Wien. Par contre pour fre´quences radios,
hν/kT  1 (approximation de Rayleigh-Jeans). La fonction de Planck s’e´crit alors :
Bν(T ) =
2ν2
c2
kT (A.21)
A partir de cette expression, on a l’habitude en radioastronomie d’exprimer les inten-
site´s spe´cifiques Iνmes(τν) en terme de tempe´rature de rayonnement effective Tb, de´finie
par :
Tb =
c2
2ν2
Iν (A.22)
D’ou` l’on obtient :
Tb =
hν
k
1
e
hν
kT − 1
(1− e−τ ) (A.23)
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A.2 Equilibre Thermodynamique Local (ETL) et diagramme
rotationnel
On a vu dans l’e´quation A.6 que κν = hν4pi [nlBlu − nuBul] : celle-ci peut s’e´crire aussi
κν = hν4pinu(ν)
[
nl(ν)
nu(ν)
Blu −Bul
]
.
A l’ETL, les niveaux d’e´nergie sont peuple´s selon la distribution de Bolzmann, soit :
nu(ν)
nl(ν)
=
gu
gl
e−
hν
kT (A.24)
κν peut donc eˆtre re´e´crit comme :
κν =
hν
4pi
nu(ν)Bul
[
e
hν
kT − 1
]
(A.25)
note : La diffe´rence d’e´nergie entre les niveaux n’est pas infiniment e´troite mais est
de´crite par un profil de raie φ(ν), pique´ en ν et normalise´. La valeur de κ doit donc eˆtre
multiplie´e par cette distribution spectrale de l’intensite´ de la raie d’e´mission.
On rappelle que l’e´paisseur optique τν =
∫
κds. Si τ  1, la longueur caracte´ris-
tique du milieu sera tre`s supe´rieure au libre parcours moyen des photons, le milieu est
dit ”optiquement e´pais”. Par contre si τ  1, la longueur caracte´ristique du milieu sera
tre`s infe´rieure au libre parcours moyen des photons, le milieu est dit ”optiquement mince”.
Statistiquement un photon peut traverser la milieu sans subir de phe´nome`ne d’absorption.
La densite´ de colonne N (cm−2) est de´finie comme l’inte´grale de la densite´ sur le
chemin, soit N =
∫
nds. On obtient donc une valeur de τν de :
τν =
c2Aul
8piν2
φ(ν)[ehν/kT − 1]Nu (A.26)
On se place en ge´ne´ral en premie`re approximation a` l’ETL et dans le cas optiquement
mince. On a une tempe´rature de brillance (d’apre`s l’e´quation A.22) de : :
Tb ' hν/k
ehν/kT − 1τν (A.27)
En combinant les e´quations A.26 et A.27, on obtient :
Nu =
kTb8piν
hc2φ(ν)Aul
(A.28)
En re´gle ge´ne´rale, le profil de nos raies est gaussien, on peut donc calculer que∫
φ(ν)dν ' ∆ν = 1 ce qui implique φ(ν) ' 1/∆ν avec ∆ν la largeur a` mi-hauteur
de la raie exprime´e en vitesse radiale. On convertit alors φ(ν) en profil de vitesse, soit
φ(ν) ' c/(ν0∆v) avec ν0 la fre´quence centrale de la raie.
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D’ou`
Nu =
kTb8piν20∆v
hc3Aul
(A.29)
On note W , l’intensite´ inte´gre´e d’une raie sur la vitesse, comme W =
∫
Tb∆v et Q(T )
la fonction de partition comme Q(T ) = Σgie−Ei/kT . Or pour chaque niveau i, on peut
e´crire NiNu =
gi
gu
e−(Ei−Eu)/kT .
Donc Q(T ) = ΣNi guNu e
−Eu/kT = guNu e
−Eu/kTN
L’e´quation A.29 devient donc :
Nu =
gu
Q(T )
Ne−Eu/kT (A.30)
k8piν0W
hc3Aul
=
gu
Q(T )
Ne−Eu/kT (A.31)
Lorsque l’on posse`de plus d’une transition, il est possible de tracer un diagramme ro-
tationnel qui traduit le peuplement des diffe´rents niveaux d’e´nergie d’une meˆme mole´cule.
Plus pre´cisement, il s’agit d’une repre´sentation graphique de la densite´ de colonne d’un
niveau d’e´nergie Eu donne´, divise´e par la de´ge´ne´rescence de ce niveau, Nu/gu en fonction
de l’e´nergie de ce niveau par rapport a` l’e´nergie du niveau fondamental.
Tracer ln(Nu/gu) en fonction de Eu/k permet d’obtenir, une droite de pente −1/Trot
avec une ordonne´e a` l’origine ln(Ntot = Q(Trot)), Trot e´tant e´gale a` Tex a` l’ETL. On
pourra donc en de´duire la tempe´rature d’excitation et la densite´ de colonne totale de la
mole´cule e´tudie´e.
Cependant ce diagramme rotationnel n’a de sens que si la mole´cule est a` l’ETL, dans
un milieu optiquement mince.
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a b s t r a c t
The rotational spectra of the two monosubstituted 13C isotopologues of the anti
conformer of ethanol have been measured between 80–800 GHz using three different
spectrometers at the Cologne Laboratory Astrophysics group. The dataset was con-
strained for fitting with a standard Watson-S reduction Hamiltonian by rejecting
transitions from high-lying states showing significant perturbation with the gauche
states and by averaging some small methyl torsional splits. This treatment is compa-
tible with the needs for a first astrophysical research for which an appropriate set of
predictions is given.
& 2012 Elsevier Ltd. All rights reserved.
1. Introduction
Ethanol is a near prolate asymmetric top with two
large amplitude motions (one for the methyl and one for
the hydroxyl group). The OH–torsional motion gives rise
in the OH torsional groundstate to three rotational con-
formers (rotamers), the lowest energy anti (also referred
to as trans) and two gauche (gaucheþ and gauche). The
lower of the two gauche states, gaucheþ , lies 39.5 cm1
above the anti rotamer and 3.3 cm1 below gauche [1].
As explained in the previous reference these states can be
characterised by the symmetry of the hydroxyl wavefunc-
tions (en—even or on—odd) with respect to the CCO plane
of symmetry and to the number of nodes (subscript n).
Anti, gaucheþ and gauche correspond respectively to e0,
e1, and o1. The spectrum of the parent isotopologue of
ethanol is well characterised from the centimetre to the
submillimetre region. In 1962, Michielsen-Effinger [2]
carried out the first measurements between 12.8 and
25.8 GHz and determined the rotational constants for
both anti and gauche forms. These measurements were
completed in 1969 up to 58 GHz [3]. In 1968 Takano et al.
[4] evaluated the dipole moment from further measure-
ments of the anti conformer. Later, in 1980 Kakar and
Quade [5] published a study of the gauche substates
including deuterated isotopologues, and characterised
the torsions and energy levels. Then, in 1995 Pearson
et al. [6] reported a detailed investigation of the anti
conformer between 65 and 350 GHz and discussed J and
Ka limits for which interaction with the gauche states is
not needed for the analysis. A year later the same authors
reported a study of the gauche rotamers between 51 and
505 GHz [7]. They subsequently published a joint analysis
of anti and gauche substates and their interactions, com-
bined with an identification of the gauche rotamer in
Orion KL [8]. Finally in 2008 [1], measurements and
analysis were extended up to 1650 GHz. However, for
the 13C isotopologues of ethanol (CH3
13
CH2OH and
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13CH3CH2OH, hereafter
13C1 and
13C2 respectively) only
low frequency data exists. J.P. Culot measured both 13C
monosubstituted isotopologues as well as the doubly
substituted one. The spectrum of 13C1 in the range 26–
58 GHz was published by Culot in 1969 [9]. Measure-
ments of 13 isotopologues (including 13C, D and 18O) are
given in Culot’s Ph.D. thesis (Universite´ Catholique de
Louvain, Belgium, 1972) including 11 measurements up
to 46 GHz for 13C2. Molecular constants for
13C2 were also
reported at the 4th Austin Symposium on Gas Phase
Molecular Structure in 1972.
Ethanol is observed in several objects in the interstel-
lar medium. The first detection in the giant molecular
cloud Sagittarius B2 (Sgr B2) was reported by Zuckerman
et al. in 1975 [10]. It has also been identified in the
massive star-forming region W51M [11] and the ultra-
compact H II region G34.3þ0.15 [12]. Lines of ethanol
were reported in Orion KL [13,14] and the detection was
subsequently confirmed conclusively [8,15]. Lines have
also been observed in numerous other star forming
regions and hot cores, e.g. [16,17]. Observations indicate
that ethanol is principally present in hot core regions with
gas densities larger than 106 cm3 and temperatures near
or in excess of 100 K [8].
The 13C isotopically-substituted forms of some com-
plex molecules such as ethyl cyanide and vinyl cyanide
[18,19] have been detected in star-forming regions. How-
ever, the identification of 13C species in the ISM is
hampered not only by the lower abundances but also by
a general lack of laboratory data. For new sensitive
instruments, such as the ALMA interferometer, the lines
of isotopologues of known complex molecules are
expected to act as weeds that need to be eliminated in
order to identify newer more complex species. Even in
spectral surveys taken by single-dish instruments, it is
probable that accidental convolution with lines of 13C-
species needs to be taken into account for full analysis.
Furthermore a comparison of abundances of isotopic
species may give valuable clues on chemistry and forma-
tion processes. For example, a recent study [20] shows a
difference between the abundance ratios of CCH and its
two 13C isotopic species: the [CCH]/[C13CH] and [CCH]/
[13CCH] ratios are found to be larger than 170 and 250,
respectively, for the dark dust cloud TMC-1. The different
ratios mean that the two carbon atoms of the molecule
are not equivalent in the formation pathway, which in
turn means only a reaction with two dissociated carbon
atoms could significantly contribute to the formation of
this molecule. A similar comparison of abundance ratios
for individual substitutions of two-carbon complex mole-
cules could point to reaction paths in star-forming
regions.
The spectra of the 13C isotopologues of ethanol have
not been observed in the interstellar medium. The lines
are expected to be weaker by the isotopic abundance, e.g.
12C/13CE20 for Sgr B2 [19] and more generally for the
galactic centre [21]. With these abundance ratios it is
feasible to attempt the detection of 13C-ethanol using
pinpointed observations even with (sensitive) single-dish
instruments. The formation route to ethanol has not been
conclusively established but its large abundance in hot
cores suggests a major role for dust chemistry and a
subsequent importance in the formation of other complex
molecules such as ethers and esters [22]. A comparison of
the ratios of the two isotopologues 13C1 and
13C2 with the
parent 12C, would be useful in discriminating between
several proposed routes. More specifically, it could pro-
vide proof as to whether the formation occurs with
equivalent carbons, as proposed in the gas phase [23], or
from dissociated carbons, as proposed for grain-surface
reaction [24]. The purpose of this paper is to provide
predictions for a first detection of 13C-ethanol in the
interstellar medium via rotational transitions of the low-
est energy conformer. For this reason we have concen-
trated on the anti species and ground-torsional state as
most likely to be detected.
2. Experimental
Absorption spectra of both 13C isotopologues of etha-
nol were recorded at the Universita¨t zu Ko¨ln in the
millimetre (mm) and submillimetre (sub-mm) regions.
Three different experimental setups were used. In each
case the source was referenced to a 10 MHz signal coming
from an atomic clock. The commercial samples of the two
isotopologues (Cortecnet, Voisins-Le-Bretonneux) con-
tained more than 99% 13C. Static cell pressures in the
range 10–20 mbar were used for all the measurements.
In the 74–122 GHz frequency range we used a double
path arrangement, as schematised in Fig. 1 with a total path
of 12.8 m. Polarised microwave power was provided by a
commercial synthesiser (Rohde & Schwarz SMF 100A, 10–
43.5 GHz) followed by a commercial preamplifier (Spacek
Labs SGKKa-17–20) and tripler chain (Virginia Diodes,
WR283) with nominal operating range 79.5–120 GHz
and output power of 1 mW. A 6.4 m long, 10 cm internal
diameter boron silicate glass absorption cell with teflon
windows was used for the measurements. A roof-top mirror
at the end of the cell reflected power back through the cell
while rotating the polarisation by 901. The change in
polarisation inhibits interference between forward and
backward radiation and allows power to be reflected into
the detector by a wire-grid polarizer placed between the
source and the cell; the polarizer is transparent to the
incident radiation. Radiation was matched to the cell
diameter by a polyethylene lens that also served to focus
the radiation onto the detector. The latter was a gallium
arsenide Schottky diode. The rectified signal was amplified
by a home-built low-noise amplifier that also provided
negative bias to the detector. Frequency modulation at
47.1 kHz and 2f phase sensitive detection using a commer-
cial lock-in amplifier (Signal Recovery 7265, Ametek) gave
Fig. 1. Schematic arrangement of the double path cell showing the
position of the polarizer lens, and rooftop mirror.
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second derivative line-shapes. Control and acquisition was
by means of labVIEW (National Instruments) running on a
PC with a GPIB interface to the synthesiser and lock-in.
Measurements between 260–310 GHz were taken
using a phase-locked backward-wave oscillator (Istok,
OB30 with electromagnet) similar to that described pre-
viously [25,26] but with a different reference oscillator for
the phase-lock-loop. The reference source was a commer-
cial synthesiser (Rohde & Schwarz SMF 100A, 10–
43.5 GHz) followed by a commercial preamplifier-tripler
chain (VDI-AMC-S180, Virginia Diodes) with nominal
operating range 75–130 GHz and output power of
10 mW. The BWO was locked to the third harmonic of
this signal using a multiplier-mixer with low noise HEMT
amplifier circuitry as in the previous reference. The
detector was a He-cooled InSb bolometer (QMC Instru-
ments). In this range we used a 3.5 m long single-pass
cell. Three polyethylene lenses and a beam splitter were
used to couple the BWO beam to the cell, harmonic mixer
and detector. Frequency modulation, control and acquisi-
tion were as above in the lower frequency region.
Above 500 GHz the setup was similar to that used at
lower frequencies but with some differences as listed below.
An InSb bolometer was also used. The commercial synthe-
siser and tripler arrangement described just above was used
this time as source rather than reference and followed by a
superlattice multiplier [27] that produces odd harmonics. In
this case we used the fifth and seventh harmonic and
selected the appropriate one by means of home-built
band-pass filters [28,29]. A 2 m single path cell was used.
3. Spectral analysis
The spectrum of ethanol corresponds to a slightly
asymmetric prolate top with kE–0.91. The 13C substitu-
tion does not significantly change the structure or the
symmetry of the molecule. The dipole moment compo-
nents of the parent isotopologue have been determined
for the anti rotamer as ma¼0.046 D, mb¼1.438 D [4].
Hence, as expected, only b-type transitions were observed
during our studies. The methyl internal rotation has C3
group symmetry, which results in A and E substates.
The threefold symmetric barrier for the methyl internal
rotation was determined for the parent isotopologue of
the anti rotamer as 1173.7672.20 cm1 [6]. Since this
barrier is rather high, methyl torsional splittings are
almost never resolved in the submillimetre region. At
lower frequencies they are resolved for some transitions
with typical splits of hundreds of kHz. The splitting is not
resolved in astrophysical measurements and is not rele-
vant for a first astronomical detection of the isotopolo-
gues. We hence used the average measured frequency for
torsionally split transitions corresponding to a blended
line. Fig. 2 shows examples of a single line and a line with
torsional spitting.
As shown in Table 1, we measured more than 500 lines
for the two 13C isotopologues CH3
13
CH2OH and
13CH3CH2OH,
(13C1and
13C2 respectively). Measurements were taken in
the range 78–122, 200–230, 260–310, 500–600 GHz and
(for 13C1) between 700–800 GHz. The number of lines was
subsequently reduced for the analysis to exclude those with
experimental problems (e.g. bad signal to noise, accidental
convolution with another transition) and those showing
significant perturbation by interaction with the gauche
states. The latter is discussed in the next section. Least-
square fitting of the assigned spectra was carried out using
Pickett’s SPFIT [30] with the Watson-S-reduction in the Ir
representation and predictions were made using the
Fig. 2. Example for 13C1 ethanol of (a) a single line 121,12–110,11 and (b) a line showing asymmetric torsional splitting 126,7–125,8.
Table 1
Summary of the measurements.
13C1
13C2
Maximum measured frequency/GHz 835 591
Maximum analyzeda frequency/GHz 804b 591
Maximum measured J0 49 37
Maximum measured Ka0 10 8
Maximum analyzeda J0 36 37
Maximum analyzeda Ka0 9 8
New lines included in fit 238 201
New lines excluded from fit 57 23
a Excluding perturbed transitions, see discussion.
b There are only 3 lines included above 600 GHz.
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resulting parameter set and SPCAT. As a prelude to the
analysis of the 13C-isotopologues we first carried out a fit of
selected lines from the full previous data set reported by
Pearson et al. [1] for the parent isotopologue. We used only
lines corresponding to the anti-conformer that were not
noticeably perturbed by interaction with the gauche states.
This enabled us to determine the minimum parameter set
that gave a satisfactory fit. The resulting molecular para-
meters are summarised in Table 2.
First assignments of the 13C1 lines were made using
predictions based on the work of Culot in 1969 between
26 and 58 GHz [9]. The resulting parameter set was used
to identify the strong R-branch transitions with Ka 1’0
and 0’1 between 78–122 GHz. The low J lines were
easily recognised due to their strong intensity. All transi-
tions were shifted systematically from the predictions up
to a maximum of around 3 MHz at J0 ¼7. Next we
identified lines by systematically increasing Ka up to
Ka
0 ¼7 and finally measured all other identifiable R-
branch lines. The newly identified lines were then
included in the fit. We subsequently completed the
Ka¼1’0 assignment up to J¼14 for the Q branches, in
this first frequency band. All the new measurements were
again included in the fit. The same procedure was then
repeated for the other frequency bands measured
between 200–230 GHz, 260–310 GHz and 500–600 GHz
with constant refinement of the fit at every step. Finally
we assigned some P branch transitions. The final fit for
13C1-ethanol, given in the supplementary material
(Appendix A), contains 238 new identified lines (251
transitions since there are 13 unresolved Kc doublets) up
to J0 ¼36 and Ka0 ¼9, to which are added 65 lines mea-
sured by Culot, making a total of 303 lines. All our new
measured lines were attributed an uncertainty of 50 kHz,
which corresponds to the estimated experimental
precision. Lines with too poor signal to noise that could
not be easily indentified were excluded from the fit as
were lines showing convolution. Certain lines were also
excluded since they could not be satisfactorily fit within
the limits of this analysis; this point will be further
developed in the next section. No specific information
could be found on the experimental uncertainty of the
lines taken by Culot but they were quoted to 0.1 MHz.
From the typical variations between observed and calcu-
lated frequencies we assigned them an uncertainty of
250 kHz in the final fit and they hence had virtually no
impact on the fitted parameters and their uncertainties.
Six lines were excluded as discussed in the next section.
For first predictions of the spectra of 13C2, since we did
not have access to the low frequency data available in the
thesis of JP Culot we used his rotational constants as
reported by Lovas [31]. For the centrifugal distortion
parameters we used as starting values those determined
from our previous work on 13C1. The identification process
was the same as explained before. We identified the
strong R-branch transitions between 80 and 120 GHz with
Ka
0 ¼0 and 1, then with increasing Ka up to Ka0 ¼8. Then
the other branches were assigned. The process was iter-
ated up to around 600 GHz. As shown in the supplemen-
tary material (Appendix A) the final fit for 13C2 contains
201 new identified lines (205 transitions since there are 4
unresolved Kc doublets) up to J
0 ¼37 and Ka0 ¼8. Lines
showing symmetric and asymmetric methyl torsional
splitting under our experimental conditions are indicated
in the table (with labels ‘‘ds’’ and ‘‘as’’ respectively). We
recently acquired a copy of JP Culot’s thesis and added the
eleven transitions measured up to 46 GHz to our final fit.
Four lines had residuals between 100–200 kHz and all
others fitted better. Inclusion of these lines had no effect
on the determined parameters.
Table 2
Spectroscopic parameters obtained for anti-CH3
13
CH2OH compared to those of Culot and to the parent species after fitting under similar conditions:
Watson-S-reduction in the Ir representation.
CH3
13
CH2OH Ref. [9]
a CH3
13
CH2OH our work CH3CH2OH
a Ref. [1]b
A/MHz 34125.116 (37) 34125.14623 (290) 34891.77565 (199)
B/MHz 9351.533 (11) 9351.56023 (58) 9350.66366 (38)
C/MHz 8093.063 (11) 8093.09023 (48) 8135.24588 (35)
DJ/kHz 8.31 (11) 8.36965 (110) 8.46241 (88)
DJK/kHz 27.8 (12) 28.1846 (178) 28.2636 (154)
DK/kHz 250.44 (57) 250.142 (73) 251.505 (100)
d1/kHz 1.797 (21) 1.77796 (33) 1.73949 (24)
d2/Hz 35.3 (49) 39.755 (123) 35.775 (79)
HJ/mHz 7.71 (76) 4.95 (69)
HJK/Hz 0.511 (48) 0.472 (49)
HKJ/Hz 11.132 (147) 12.979 (137)
HK/Hz 22.76 (56) 26.02 (181)
h1/mHz 7.413 (305) 5.563 (235)
h2/mHz 0.604 (210) 1.152 (132)
h3/mHz 2.445 (64) 2.655 (40)
LJJK/mHz 0.694 (41) 0.716 (47)
l4/mHz 1.117 (46) 0.686 (48)
s/kHz 88c(58) 69
rms error 1 0.98 1.21
a Using the data of JP Culot [9], 5 lines with high residuals were rejected.
b Using previous data summarised in Pearson et al. [1] and selected for the anti-conformer only (571 lines).
c Including data of Culot. The value for our data alone is shown in parentheses.
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Tables 2 and 3 give the parameters determined for 13C1
and 13C2 ethanol respectively. They are compared to the
values determined from Culot’s dataset and for the parent
isotopologue. We used the same parameter set for each
13C-isotopologue that was determined by trial as best (i.e
lowest rms with minimal number of parameters), and also
coincided with the best-parameter set found for the
parent. All quartic and sextic centrifugal terms were
determined. Two octic terms could be determined and
slightly improved the fit. The uncertainties on the para-
meters are similar for both isotopologues. The rms for
both 13C isotopologues is around 1 indicating that experi-
mental uncertainties have been correctly estimated. The
lower order parameters have similar values for both
isotopologues. Discrepancies between the sextic and octic
centrifugal distortion parameters of the two isotopolo-
gues are most probably not significant and due to the
correlation between parameters that can give rise to
slightly different ‘‘best fits’’. The uncertainties for the
two 13C species are similar and compare reasonably (a
little higher) to the parent taking into account that the
latter fit is based on the analysis of more than twice the
number of lines.
4. Discussion
Pearson et al. [6] show that for astrophysical purposes it
is not necessary to take into account internal rotation of
the methyl group, in the parent isotopologue, for the
analysis of the anti rotamer of ethanol. As expected we
find that a large data set of lines of the 13C isotopologues
can also be analysed without considering internal rotation
and is entirely sufficient for the purpose of making a first
astrophysical identification. We observed some lines
where the internal rotation splitting was partially resolved,
and in a smaller number of cases where the two compo-
nents appeared of unequal intensity (see Fig. 2). In the
latter case the weighted average gave closer agreement
than a simple average. There is no justification of using the
weighted average from the molecular physics point of view
and from spin statistics the A and E components have the
same intensity weighting. However, the weighted average
corresponds best to the centre of the unresolved lineshape
that would be observed at somewhat lower resolution and
is hence consistent with the measurements we are taking
for unresolved lines. In the high barrier approximation the
shift of the A line in frequency from the rigid rotor position
is twice that of the E component. This suggests the use of a
2:1 (E:A), weighting in determination of the unperturbed
line centre [32], but hence requires the identification of
each component from a torsional analysis. This is outside
the scope of this work, although the shift of the predictions
from the simple average may in fact be pointing to this
identification. It is important to note that the choice of
average for the centre frequency (or even leaving out
blended lines entirely) had no significant effect on the
final fit. Also the small frequency shifts (100 kHz) are not
significant from the astrophysical point of view. This is of
course an interesting spectroscopic issue and we are
considering a torsional analysis for future work.
Pearson et al. [6] also report fluctuations between
measured and calculated frequencies, larger than experi-
mental uncertainties, which appear at higher J and Ka and
become systematic offsets as the latter increases. These
perturbations result from interaction between higher
lying rotational states of the anti-rotamer with the two
close-lying substates of the gauche-rotamers (that result
from secondary minima in the OH torsional motion). The
non-perturbed lines are observed up to a maximum J
value that decreases with increase in Ka. For
12C-methanol
Pearson et al., determined Jmax as 33 for Ka¼0 with all J
values significantly perturbed at Ka¼11. We were able to
follow this trend when selecting lines for our limited fit of
anti-12C ethanol described in the last section. For the 13C1
species we observe a similar trend as shown in Table 4.
The maximum values of J quoted represent the lowest
value of J at which we observed a line shifted significantly
Table 3
Spectroscopic parameters obtained for anti-13CH2CH3OH (Watson-S-
reduction in the Ir representation) compared to those of Culot.
13CH3CH2OH Culot
a 13CH3CH2OH Our work
A/MHz 34748.893 (76) 34748.87715 (316)
B/MHz 9087.665 (21) 9087.66246 (59)
C/MHz 7927.892 (20) 7927.90852 (52)
DJ/kHz 8.06243 (117)
DJK/kHz 28.0661 (190)
DK/kHz 249.493 (101)
d1/kHz 1.62652 (33)
d2/Hz 33.725 (120)
HJ/mHz 4.58 (75)
HJK/Hz 0.258 (51)
HKJ/Hz 13.438 (193)
HK/Hz 17.96 (93)
h1/mHz 5.876 (282)
h2/mHz 0.534 (195)
h3/mHz 1.853 (62)
LJJK/mHz 0.767 (40)
l4/mHz 0.832 (46)
s/kHz 49
rms error 0.98
a As reported for example in [31].
Table 4
Maximum J values for unperturbed energy levels as
compared with the parent isotopologue.
Maximum J
Ka
12Ca 13C1
b
0 33 36
1 32 33
2 30 32
3 29 26
4 28 23
5 26 c
6 24 22
7 21 c
8 18 18
9 15 16
10 11 13
a From Pearson et al. [6].
b Indicative values for comparison.
c Blanks indicate that appropriate K values were
not correctly detected in the ranges measured.
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from the fitted prediction. The perturbations with the
gauche states have not been rigorously studied in this
work and the values are indicative only of the general
trend. For 13C2, measurements were more limited in J and
Ka values for practical reasons and hence less information
is available on the onset of perturbations, but these again
seem to follow the general trend. The frequencies of lines
not included in the fit are reported in the supplementary
material (Appendix A) separately for 13C1 and
13C2. Lines
with obvious experimental problems are not included in
these tables. The onset of perturbations, while clearly a
rough monotonic function of J and Ka, is not rigidly
defined. Some lines close to the ‘‘cut-off’’ values for J
and Ka are badly predicted whereas others are not.
A decision has to be made whether a line is perturbed
or has measurement error and this is somewhat subjec-
tive for lines exceeding the typical experimental precision
(50 kHz) by up to a few s. Lastly, there are a few lines that
are well below the cut-off and do not fit well; it is not
clear whether this is due to perturbations, or an experi-
mental problem.
Typical temperatures for complex molecules in hot
cores (where a first detection of 13C-ethanol is most
likely) can be one to several hundred Kelvin. At these
temperatures the maximum of the Boltzmann curve for
ethanol is above 500 GHz. Although optimal frequencies
for a first astrophysical search should be lower to reduce
spectral cluttering and increase sensitivity, it is necessary
to be able to predict the spectrum over a wide range of
frequencies and in particular to have good predictions
from one to several hundred GHz. The data provided by
Culot for 13C1 greatly facilitated assignment of the higher
frequency lines but would have been unsuitable for an
astrophysical study since predictions extrapolated outside
the measurement zone have shifts of several MHz to
several tens of MHz for the higher J lines. Having accurate
predictions is all the more important for lower intensity
species close to the confusion limit where accurate
modelling has to be made to select candidate lines which
are not convoluted with those of other species.
5. Conclusions
We have produced reliable predictions for an astro-
physical search for the two 13C monosubstituted isotopo-
logues of ethanol. For this purpose, we have restricted our
analysis to lines of the lowest energy anti-rotamer and to
transitions unperturbed by interaction with the gauche
sub-states. Measured perturbed transitions have also
been provided for information and possible use in future
work. The data set is presently too restricted to take
account of perturbations in high lying J and Ka states that
will require additional measurements including lines of
the gauche substates. This combined analysis is outside
the aims of the present publication that are to predict the
strongest lines for a first interstellar detection. The pre-
sent data set and analysis is largely sufficient for this
purpose. The predictions will be made available on the
Cologne Database for Molecular Spectroscopy (CDMS)
[33] as well as being provided as supplementary material
to this article (Appendix A).
The increased sensitivity provided by a new generation
of radio-astronomical instruments (e.g. upgrading at the
IRAM-30m) and by new facilities such as the ALMA
interferometer (presently in the science demonstration
phase) renders the prospect of detecting 13C isotopolo-
gues in astrophysical environments a realistic one. Using
the new measured data, we have therefore started an
observing campaign to search for 13C ethanol in hot-core
sources.
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ABSTRACT
Context. Glycolaldehyde, a sugar-related interstellar prebiotic molecule, has recently been detected in two star-forming regions, Sgr
B2(N) and G31.41+0.31. The detection of this new species increased the list of complex organic molecules detected in the interstellar
medium (ISM) and adds another level to the chemical complexity present in space. Besides, this kind of organic molecule is important
because it is directly linked to the origin of life. For many years, astronomers have been struggling to understand the origin of this
high chemical complexity in the ISM. The study of deuteration may provide crucial hints.
Aims. In this context, we have measured the spectra of deuterated isotopologues of glycolaldehyde in the laboratory: the three mono-
deuterated ones (CH2OD-CHO, CHDOH-CHO and CH2OH-CDO) and one dideuterated derivative (CHDOH-CDO) in the ground
vibrational state.
Methods. Previous laboratory work on the D-isotopologues of glycolaldehyde was restricted to less than 26 GHz. We used a solid-
state submillimeter-wave spectrometer in Lille with an accuracy for isolated lines better than 30 kHz to acquire new spectroscopic
data between 150 and 630 GHz and employed the ASFIT and SPCAT programs for analysis.
Results. We measured around 900 new lines for each isotopologue and determined spectroscopic parameters. This allows an accurate
prediction in the ALMA range up to 850 GHz.
Conclusions. This treatment meets the needs for a first astrophysical research, for which we provide an appropriate set of predictions.
Key words. ISM: molecules – methods: laboratory – submillimeter: ISM – molecular data – line: identification
1. Introduction
A search for various major isotopologues of key species in the
interstellar medium (ISM) is still hampered by a scarcity of re-
liable spectroscopic data from laboratory measurements, which
has also been the case for deuterated glycolaldehyde. However,
studying the spectra and abundances of isotopologues in the
ISM can be a valuable tool in chemical and physical modelling.
In particular, a study of the isotopologues of known organic
molecules can provide information for understanding molecu-
lar complexity in star-forming regions (SFRs). The detection of
deuterated molecules has a strong impact for understanding and
modelling the formation and deuteration process of molecules.
This is especially interesting for complex molecules for which
it may allow differentiating the gas-phase and solid-state forma-
tion pathways.
Glycolaldehyde is the smallest possible molecule that con-
tains both an aldehyde group and a hydroxyl group and this
dimer of formaldehyde can be considered as the simplest sugar.
? Full Table 2 and Tables 3–5 are only available in electronic form at
the CDS via anonymous ftp to
cdsarc.u-strasbg.fr (130.79.128.5) or via
http://cdsarc.u-strasbg.fr/viz-bin/qcat?J/A+A/540/A51
It is an isomer of methyl formate (HCOOCH3) and acetic acid
(CH3COOH), and the relative abundance of these isomers are
two of the three exceptions of the minimum energy principle
(Lattelais et al. 2009); the most stable isomer, acetic acid, should
be the most abundant, but in all astronomical sources where it
was searched for, methyl formate is much more abundant, and
acetic acid and glycolaldehyde have about the same abundance.
These exceptions could be due to the kinetic or abundance ef-
fect, or to the existence of different routes of formation with no
intermediate in common or to specific depletion on the grains of
one isomer with respect to the others.
Glycolaldehyde is a probable prebiotic molecule and a key
intermediate in the formose reaction, i.e. the formation from
formaldehyde of sugars containing three, four, or five C-atoms.
It has been detected in the SFR Sgr B2(N) by Hollis et al. (2000)
from 2 and 3 mm single-dish surveys, with an estimated ro-
tational temperature (Trot) of 35 K from 34 lines detected.
Beltrán et al. (2009) reported identification of three lines to-
wards the hot core G31.41 +0.31 using the Plateau de Bure
Interferometer. Their analysis indicated that emission comes
from the hottest (≥300 K) and the densest (≥2 × 108 cm−3)
region closest to the protostar. Although some transitions of
the parent molecule have been observed, no investigation of
Article published by EDP Sciences A51, page 1 of 5
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the isotopologues has yet been reported because of (i) the
lack of spectroscopic data and (ii) the expected weakness of
their emission. However, observations like this would help us
to understand the formation pathway of the parent molecules,
which is currently unclear. Indeed, several gas-phase and solid-
phase routes of formation of glycolaldehyde have been pro-
posed. The possible gas-phase pathway is the formose reaction
(Jalbout et al. 2007): protonated formaldehyde CH2OH+ can re-
act with formaldehyde to yield glycoladehyde. However, a re-
cent study by Simakov et al. (2011) compromises this formation
route: the authors reported that protonated formaldehyde does
not lead to protonated glycolaldehyde. Other recent studies (e.g.
Hamberg et al. 2010) have shown that dissociative recombina-
tion reactions of a protonated molecule HX+ do not lead to the
stable molecule X for the most part. Hence a more probable route
of formation is via the reaction of methanol and carbon monox-
ide on interstellar ices (Bennett & Kaiser 2007):
CH3OH + CO→ CH2OH + HCO→ OHCH2 − CHO.
To date, no identification of the deutero-isotopologues has been
reported, but a comparison of D/H ratios may be valuable for
understanding the formation of glycolaldehyde. Indeed, in hot
cores and hot corinos the deuteration fraction of complex or-
ganic molecules is much greater than the cosmic D/H ratio (10−5;
Oliveira & Hébrard 2006) because it is around 10−3. This ratio is
more studied in hot corinos where the process of deuteration is
considered to be overabundant (detected molecules can be dou-
bly or triply deuterated, as described for example by Ceccarelli
et al. 1998). This is used to determine the formation pathway
as shown by Cazaux et al. (2011) and Coutens et al. (2012), with
the formation of water and formaldehyde. However, the process
could be similar for hot cores, as shown by Turner (1990) or re-
cently by Ratajczak et al. (2011). Therefore we recently made
extensive laboratory measurements to be able to search for the
millimeter-wave spectrum of D-isotopologues of glycolaldehyde
in the ISM. These measurements are particularly relevant to
ALMA because of its high sensitivity and high spatial resolu-
tion (that could, for example, reduce the spectral line confu-
sion). However, it might also be possible to identify these iso-
topologues using sensitive single-dish instruments such as the
IRAM-30 m.
The first microwave spectrum measurements of the
main isotopologue of glycolaldehyde were reported by
Marstokk & Møllendal (1970), who obtained the pure rotational
and centrifugal distortion constants of the ground state and
three vibrational excited states, as well. In addition, in 1973
they were able to determine the electric dipole moment as
μb = 2.33 D and μa = 0.26 D. Then Butler et al. (2001)
extended millimeter and submillimeter assignments for the
ground vibrational state from 128 to 354 GHz. A subse-
quent study by Widicus Weaver et al. (2005) included assign-
ments for the ground state and three excited vibrational
states up to 354 GHz as well as a partition function analy-
sis. Finally, Carroll et al. (2010) reported the spectrum of the
ground vibrational state in selected regions of the submil-
limeter region up to 1.2 THz. Less information is available
on the other isotopologues of glycolaldehyde. The only pub-
lished measurements for the deuterium isotopologues are from
Marstokk & Møllendal (1971), whose measurements were re-
stricted to between 12 and 26 GHz. Considering the importance
of understanding the formation of this molecule and the devel-
opment of (sub)millimeter observatories, new data are needed,
which is why we measured the spectra of all mono-deuterated
isotopologues (CH2OD-CHO, CHDOH-CHO, CH2OH-CDO,
Fig. 1. Representation of all mono-deuterated isotopologues of glyco-
laldehyde and the doubly deuterated one.
cf. Fig. 1) of glycolaldehyde and one doubly deuterated one
(CHDOH-CDO, cf. Fig. 1) between 150 and 630 GHz in the
laboratory.
2. Experiments
The submillimeter-wave measurements (150–630 GHz) were
performed using the Lille spectrometer (Motiyenko et al. 2010)
based only on solid-state sources. The frequency of an Agilent
synthesizer E8257D (12.5–17.5 GHz) was first multiplied by six
and amplified by a Spacek active sextupler, providing an out-
put power of +15dBm in the W-band range (75–110 GHz). This
power is high enough to use passive Schottky multipliers (×2,
×3, ×5, ×3×2) from Virginia Diodes Inc in the next stage of the
frequency multiplication chain. As a detector we used an InSb
liquid He-cooled bolometer from QMC Instruments Ltd. To im-
prove the sensitivity of the spectrometer, the sources were fre-
quency modulated at 10 kHz and phase-sensitive detection at 2f
was employed. The absorption cell is a stainless-steel tube (6 cm
diameter, 220 cm long). The sample pressure during measure-
ments was about 1.5 Pa (15 μbar) and the linewidth was lim-
ited by Doppler broadening. Measurements were performed at
room temperature. The accuracy of the measurements for iso-
lated lines is estimated to be better than 30 kHz. However, if the
lines were blended or had a poor signal-to-noise ratio, they were
given a weight of 100 or even 200 kHz.
The synthesis procedure was as follows:
Synthesis of deuterated glycolaldehydes: 1,4-Dioxane-2,5-diol
and dihydroxyfumaric acid hydrate were purchased from
Aldrich and used without additional purification.
Synthesis of DOCH2CHO: 1,4-Dioxane-2,5-diol (5 g) was dis-
solved in deuterated water (10 mL) and heated to 70 ◦C for
1 h. The mixture was lyophylisated to obtain a solid sample
of DOCH2CHO with about 25% isotopic purity.
Synthesis of HOCHD-CHO, HOCH2-CDO and HOCHD-
CDO: The synthesis reported by Marstokk & Møllendal
(1973) was used starting from dihydroxyfumaric acid hy-
drate dissolved in about 80% D2O. Decarboxylation in dry
pyridine as described by Powers et al. gave an about 2:1:1
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Fig. 2. Part of the spectrum of the first sample containing HOCH2CHO
(transition 397,32–388,31 and intensity α = 1.37 × 10−4 cm−1) in the first
excited vibrational state and DOCH2CHO (transition 387,32–376,31 and
intensity α = 5.83 × 10−4 cm−1).
mixture of HOCHD-CHO, HOCH2-CDO and HOCHD-
CDO. Small amounts of residual pyridine, a compound more
volatile than glycolaldehyde, led to relatively intense signals
in the microwave spectrum.
3. Analysis
Glycolaldehyde is a prolate asymmetric top molecule (κ =
−0.7). Therefore we used the Watson A-reduction Hamiltonian
in the Ir representation in the analysis of its spectra. Spectral
data were fitted using the ASFIT programme1. Predictions were
made using the SPCAT programme (Pickett et al. 1998) and the
parameter set resulting from ASFIT and the dipole moments de-
termined by Marstokk & Møllendal (1973).
The first species measured and analysed was DOCH2CHO
with the enriched sample containing only this isotopologue and
the parent species with an estimated proportion of 25% of OD
as shown in Fig. 2.
Initial predictions were made using lines reported in
Marstokk & Møllendal (1971) between 12 and 26 GHz. First,
we identified the strong R-branch transitions with Ka = 0 and
1 between 150 and 310 GHz up to J = 31. The low J lines were
easily recognised doublets (Ka selection rules: 1–0 & 0–1) with
systematic decrease in the split towards higher J and visible ad-
dition of the intensities as the components merge. All transitions
were shifted systematically from the predictions up to a maxi-
mum of around 10 MHz at J = 20. The newly identified lines
were then included in the fit. Next we identified lines by system-
atically increasing Ka up to K′a = 11 and finally measured all
other identifiable R-branch lines (up to J = 59 and K′a = 18).
We then identified three Q branches and assigned all lines pos-
sible. The same procedure was then repeated for a second fre-
quency band between 400 and 630 GHz. Finally, we assigned
some P-branch transitions. Since these lines were much weaker,
assignment was only possible in the region around 300 GHz
where the spectrometer is most sensitive. Because the strong
b-component of the dipole moment (2.33 D) is much stronger
1 Kisiel, PROSPE, http://www.ifpan.edu.pl/ kisiel/
prospe.htm
Fig. 3. Part of the spectrum of the second sample containing CHDOH-
CHO (transition 233,20–232,21 and intensity α = 1.62 × 10−4 cm−1),
CH2OH-CDO (transition 74,3–63,4 and intensity α = 1.90 × 10−4 cm−1)
and CHDOH-CDO (transition 3310,23–339,22 and intensity α = 2.01 ×
10−4 cm−1).
than the a-component (0.26 D), all newly assigned lines are
b-type transitions.
To check the relative weight of the Lille and centime-
terwave data sets, the method of iteratively reweighted least-
squares (IRLSQ) of Margules et al. (2010) was used. As a re-
sult, 63 of the 65 lines from Marstokk & Møllendal (1971)
were rejected from the fit. We found a systematic deviation of
150 kHz for these measurements, and consequently they were
excluded from the final fit. The same kind of deviation was
also found for the data on other deuterated species available
from Marstokk & Møllendal (1971). The final fit is given in
the supplementary Table 2. It contains 889 new identified lines
(1433 transitions, because there are 355 unresolved doublets and
63 quadruplets) up to J = 64 and K′a = 37.
We were able to determine all sextic centrifugal distortion
parameters. Including some octic parameters made no significant
improvement and consequently they were excluded from the fi-
nal fit. The rms deviation of the fit is 27 kHz with a weighted rms
of 0.90, which indicates that the experimental uncertainty was
correctly estimated. Table 1 gives the rotational and centrifugal
distortion parameters.
The second studied sample contained the three isotopo-
logues CHDOH-CHO, CH2OH-CDO, and CHDOH-CDO with
an abundance ratio of 2:1:1. The analysis was carried out for
each isotopologue independently, as previously described for
CH2ODCHO, and all newly assigned lines are b-type transitions,
too. However, the analysis was complicated by the presence of
three different isotopologues and the presence of many pyridine
lines resulting from the synthesis procedure.
- For CHDOH-CHO a total of 945 new lines were identified
(1340 transitions because there are 179 unresolved doublets
and 72 quadruplets) up to J = 64 and K′a = 27.
– For CHDOH-CDO we obtained 916 new identified lines
(1368 transitions besauce there are 197 unresolved doublets
and 85 quadruplets) up to J = 67 and K′a = 29.
– Finally for CH2OH-CDO we obtained 858 new identified
lines (1268 transitions because there are 203 unresolved dou-
blets and 69 quadruplets) up to J = 65 and K′a = 24.
Table 1 gives the rotational and centrifugal distortion parame-
ters determined for these three other isotopologues. We used the
same parameter set for each isotopologue that was determined
A51, page 3 of 5
A&A 540, A51 (2012)
Table 1. Determined rotational and centrifugal distortion parameters.
Parameters CH2OD-CHO CHDOH-CHO CHDOH-CDO CH2OH-CDO
A/MHz 17490.68230 (18) 16987.80362 (18) 15862.45361 (17) 17150.99706 (21)
B/MHz 6499.72649 (12) 6385.430683 (91) 6233.230843 (90) 6362.87482 (10)
C/MHz 4882.948293 (76) 4843.811766 (70) 4663.584048 (65) 4778.922377 (73)
ΔJ /kHz 6.349256 (81) 5.622519 (55) 4.988629 (52) 5.471924 (59)
ΔJK /kHz −17.93851 (31) −15.51877 (26) −13.56931 (22) −16.70029 (31)
ΔK /kHz 37.67004 (34) 35.90235 (46) 28.82809 (37) 36.52446 (81)
δJ /kHz 1.898798 (40) 1.656979 (23) 1.508496 (23) 1.650572 (26)
δK /kHz 8.81685 (86) 7.59317 (44) 6.10186 (36) 7.30024 (46)
ΦJ/mHz −0.008080 (30) −0.006612 (17) −0.005815 (16) −0.006307 (18)
ΦJK /Hz 0.15452 (42) 0.13274 (27) 0.10725 (21) 0.12995 (28)
ΦKJ /Hz −0.6494 (15) −0.5728 (10) −0.43733 (80) −0.5700 (10)
ΦK /Hz 0.7573 (12) 0.71373 (86) 0.50818 (67) 0.7048 (12)
φJ /mHz −0.002662 (15) −0.0022434 (84) −0.0020597 (82) −0.0021147 (88)
φJK /mHz −0.03007 (40) −0.02255 (23) −0.01534 (19) −0.01999 (22)
φK /Hz 0.2636 (47) 0.1945 (29) 0.1254 (21) 0.1777 (26)
JMAX, KaMAX 64, 37 64, 27 67, 29 65, 24
FreqMAX/MHz 626777.73 629356.35 626675.43 623233.58
nbr of transitions 889 945 916 858
σFIT/kHz 27 26 26 27
Table 2. Assigned transitions for the ground state of CH2OD-CHO.
J′ K′a K′c J′′ K′′a K′′c Frequency Obs. – Calc. Uncertainty Intensity weighting
(MHz) (MHz) (MHz) for blended lines
25 11 14 25 10 15 242089.1640 −0.0346 0.0300 ...
25 11 15 25 10 16 242098.7040 −0.0043 0.0300 ...
24 11 13 24 10 14 242884.5120 0.0257 0.0300 ...
24 11 14 24 10 15 242888.6880 −0.0039 0.0300 ...
23 11 12 23 10 13 243577.9080 0.0077 0.0300 ...
23 11 13 23 10 14 243579.6720 −0.0094 0.0300 ...
22 11 11 22 10 12 244180.5840 −0.0272 0.0300 ...
22 11 12 22 10 13 244181.3400 0.0094 0.0300 ...
21 11 10 21 10 11 244702.4760 0.0192 0.0300 5.0E-01
21 11 11 21 10 12 244702.4760 0.0192 0.0300 5.0E-01
20 11 9 20 10 10 245151.7200 0.0551 0.0300 5.0E-01
20 11 10 20 10 11 245151.7200 0.0551 0.0300 5.0E-01
Notes. This table and those of other isotopologues are available in their entirety at the CDS. A portion is shown here for guidance regarding its
form and content.
by trial as best (i.e., lowest rms with minimal number of param-
eters). All quartic and sextic centrifugal terms were determined.
The uncertainties on the parameters and the weighted rms of
the fits (0.87, 0.87 and 0.90 for CHDOH-CHO, CHDOH-CDO,
CH2OH-CDO respectively) are similar for all isotopologues.
A full list of measurements is given in Tables 2–5 for
CH2OD-CHO, CHDOH-CHO, CH2OH-CDO, and CHDOH-
CDO, respectively. These tables give the rotational quantum
numbers, the observed frequencies, the residuals (obs-cal), and
the assumed experimental uncertainties. Blended transitions are
treated by fitting the intensity-averaged frequency, and this
weighting is also given in the tables. Lines with obvious experi-
mental problems are not included2.
4. Conclusion
The rotational spectra of three mono-deuterated glycolaldehyde
isotopologues and a doubly deuterated one in the ground vi-
brational state have been characterised up to 630 GHz. This
2 Only the first 12 lines of Table 2 appear in the paper edition, a com-
plete version of all species is available at the CDS.
frequency range is appropriate for a first astronomical identifi-
cation. Most importantly for an astrophysical research, the new
measurements provide complete and precise predictions in the
range of one to several hundred GHz, which is the optimum
range for detection, taking into account the supposed temper-
ature (≥35 K see introduction) and instrumental sensitivity. It
is essential to be able to search for transitions over a wide fre-
quency range not only to confirm the detection, but also because
of spectral cluttering from other species. The measurements at
higher frequency ensure the reliabilty of the predictions, but
may also be useful in their own right, especially if glycolaldeyde
should be detected at higher temperatures. The increased sensi-
tivity provided by a new generation of radio-astronomical instru-
ments (e.g., upgrading at the IRAM-30 m) and by new facilities
such as the ALMA interferometer renders the prospect of detect-
ing new deuterated isotopologues in astrophysical environments
a realistic one. Using the recently measured data, we have there-
fore started to search for deuterated glycolaldehyde in existing
spectral surveys of hot-core sources and plan new observations.
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